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Résumé
La reherhe de planètes extrasolaires est une quête de nouveaux mondes, ave à la lé
la déouverte de la vie ailleurs que dans le Système Solaire. A l'heure atuelle, plus de 180
exoplanètes ont été détetées, essentiellement autour d'étoiles de type solaire ou plus tardif.
Cette thèse s'insère dans ette quête. Elle se foalise sur la reherhe de ompagnons de faible
masse autour d'étoiles haudes, autrement dit de planètes extrasolaires et de naines brunes
autour d'étoiles naines de type spetral A et F, plus préoes que les étoiles autour desquelles
s'eetuait ette reherhe avant le début de ma thèse.
Au ours de es années, j'ai développé une nouvelle méthode de mesure de vitesses radiales,
que j'ai testée puis appliquée lors de reherhes systématiques de planètes et naines brunes
autour d'étoiles A et F, et qui a abouti pour le moment à la déouverte de deux planètes (et la
onrmation d'une troisième) et d'une naine brune, omme je l'exposerai dans e manusrit.
Nous verrons également l'appliation de ette méthode au as de β Pitoris, autour de laquelle
un disque est onnu depuis plus de vingt ans. Cette méthode, indirete, onsiste à déteter
et mesurer un déalage périodique des spetres de l'étoile, puis à le traduire en termes de
vitesse par rapport à l'observateur (eet Doppler-Fizeau). L'amplitude des vitesses radiales
est d'autant plus grande que le ompagnon est massif et situé prohe de son étoile-hte (ourte
période des variations de vitesse). Parmi les étoiles étudiées, de type spetral A0V à F7V,
une partie se trouve à l'intersetion de la Séquene Prinipale et de la Bande d'Instabilité,
ave omme onséquene la présene importante de pulsations, qui inuent sur les vitesses
radiales mesurées. Par ailleurs, ertaines étoiles ont une ativité magnétique engendrant des
tahes à la surfae de l'étoile, qui inuent aussi sur les vitesses radiales mesurées. J'ai don
également développé des méthodes pour identier les as où la variation des vitesses radiales
est due à la présene de pulsations ou de tahes, voire pour déteter et aratériser la présene
d'un ompagnon dans le as où l'amplitude de variation des vitesses due à des pulsations est
inférieure ou de l'ordre de elle due au ompagnon.
J'ai aussi onduit ette reherhe ave une autre méthode, l'imagerie direte à haute
résolution angulaire. Complémentaire de la préédente, elle est plus sensible aux ompagnons
situés loin de l'étoile-hte. J'ai mis en évidene de nombreux andidats naines brunes, omme
nous le verrons, mais le lien ave leur étoile-hte devra être onrmé ave d'autres mesures.
J'exposerai les résultats obtenus ave es deux méthodes, puis je dégagerai de premières
tendanes quant à l'existene et aux propriétés des planètes et naines brunes autour des étoiles
naines A et F.
Summary
The searh for extrasolar planets is a quest of new worlds, with the disovery of life in other
plaes than in the Solar System. Nowadays, more than 180 exoplanets have been deteted,
essentially around solar and later type stars. My thesis takes part of this quest. It fouses on
the searh for low mass ompanions around hot stars, namely extrasolar planets and brown
dwarfs around A and F dwarf stars, earlier than the stars around wih this searh oured
before the beginning of my thesis.
During these years, I developped a new method for radial-veloity measurements. I tested
and applied it in the frame of a survey looking for exoplanets and brown dwarfs around A
and F type stars. At the moment, this survey lead to the detetion of two planets (and the
onrmation of a third one) and one brown dwarf, as I will develop in this manusript. We
will also see the appliation of this method to the ase of β Pitoris, around whih a disk is
known for more than twenty years. This indiret method onsists in measuring a periodi shift
of the star spetra, and then to translate it into radial veloities (Doppler-Fizeau eet). The
amplitude of the radial veloities is larger when the ompanion is more massive and loated
loser to the hosting star (short radial-veloity period). A part of the studied stars (with
spetral type between A0V and F7V) belongs to the intersetion between the Main Sequene
and the Instability Strip ; as a onsequene, a lot of them undergo pulsations that have an
inuene on the radial veloities measured. Besides, some of the stars undergo a magneti
ativity whih reates some spots on the stellar surfae, that also have an inuene on the
radial veloities measured. I then also developped methods to identify the ases where the
radial-veloity variation is due to pulsations or spots, and even to detet and haraterize the
presene of a ompanion when the amplitude of the radial-veloity variation due to pulsations
is larger than the one due to the ompanion.
Besides, I also performed this searh with another method, the diret imaging at high
angular resolution. Complementary to the radial-veloity method, this one is more sensitive
to ompanions loated far from the hosting star. I enhaned several brown dwarf ompanion
andidates, as we will see, but the link with their hosting star will have to be onrmed with
other measurements so as to study the ompatibility with their proper motions.
I will give the results obtained with these two methods, and I will draw rst trends dealing
with the existene and the properties of planets and brown dwarfs around A and F dwarf stars.
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Introdution
Cette thèse s'insère dans le adre de la reherhe de planètes extrasolaires, en se foalisant
sur les planètes et naines brunes autour d'étoiles naines de type spetral A et F.
Depuis 1995, plus de 180 planètes ont été déouvertes lors de reherhes systématiques
en vitesses radiales
1
. Ces reherhes se sont essentiellement foalisées sur les étoiles de type
spetral plus tardif que F, du fait de leur grand nombre de raies, de surroît peu élargies
par rotation. Les étoiles plus massives n'avaient pas fait l'objet de telles reherhes jusqu'à
réemment, ar elles présentent peu de raies, généralement élargies par de grandes vitesses
de rotation (typiquement 100-200 km/s pour les étoiles de type A), et qui se superposent
fréquemment. On pensait généralement que la méthode des vitesses radiales ne pouvait pas
s'appliquer à es objets. De fait, la méthode lassique de orrélation de haque spetre ave
un masque binaire n'aboutit pas à des résultats satisfaisants pour es étoiles.
Cependant, onnaître la présene de planètes ou de naines brunes autour de tels objets
revêt un aratère fondamental, ar ela permettrait de omparer les statistiques et les ara-
téristiques de la formation de planètes et de naines brunes autour d'étoiles massives et peu
massives. Nous savons déjà que les disques autour de es deux types d'objets sont diérents
en termes de propriétés à des âges similaires : les disques de TTauri âgées de quelques millions
d'années paraissent moins évolués que eux autour d'étoiles massives d'âge similaire, omme
HD141569 ou HR4796, e qui tend à montrer que es disques, tout omme leur étoile pa-
rente, évoluent plus rapidement (Lagrange & Augereau 2004). Probabilité et éhelle de temps
de formation doivent faire l'objet d'investigations et de omparaisons.
Dans le premier hapitre sont exposées les méthodes de détetion employées jusqu'à présent
et les propriétés des planètes et naines brunes détetées, en lien ave les sénarios de formation
existants. Les spéiités des étoiles naines A et F sont également abordées.
En utilisant une nouvelle méthode de mesure de vitesses radiales, nous avons eetué
une étude de faisabilité puis des reherhes systématiques de ompagnons de faible masse
autour d'un éhantillon d'étoiles naines de type spetral A et F limité en volume, ave les
spetrographes ELODIE (hémisphère nord) et HARPS (hémisphère sud), en ollaboration entre
le Laboratoire d'Astrophysique de Grenoble et l'Observatoire de Genève. La méthode utilisée
onsiste à réaliser la orrélation, dans l'espae de Fourier, entre haque spetre et une référene
1
Jean Shneider, http ://www.obspm.fr/enyl/at1.html
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onstruite en sommant haun des spetres, spéiques de l'étoile étudiée. Cette étude permet
ainsi d'étendre pour la première fois la onnaissane des planètes et des naines brunes autour
d'étoiles plus préoes que F7V.
Dans le deuxième hapitre est expliquée ette méthode de mesure de vitesses radiales que
j'ai développée, testée puis appliquée lors de es reherhes systématiques de planètes et naines
brunes autour d'étoiles A et F.
Une partie des étoiles étudiées se trouve à l'intersetion de la Séquene Prinipale et de
la Bande d'Instabilité, ave omme onséquene la présene importante de pulsations qui
inuent sur les vitesses radiales mesurées. De plus, l'ativité magnétique, bien que plus faible
que dans le as des étoiles de type solaire, peut engendrer des tahes à la surfae de l'étoile,
qui inuent elles aussi sur les vitesses radiales mesurées.
Le troisième hapitre est onsaré aux diagnostis spéiques de la présene d'ativité
magnétique et de pulsations ainsi qu'à une méthode pour distinguer les variations intrinsèques
de elles d'origine Képlérienne, que j'ai développés et utilisés. Ces diagnostis sont enore
exploratoires et devront être approfondis.
Nos reherhes systématiques de planètes et naines brunes autour d'étoiles naines de type
spetral A et F ont donné de premiers résultats. Les observations ont ommené ave ELO-
DIE en septembre 2003 et ont pris leur véritable essor en 2004. Ave HARPS, la ampagne
d'observation a réellement débuté il y a moins d'un an. Ces reherhes sont toujours en ours.
Dans le quatrième hapitre sont présentés les instruments et stratégies que j'ai utilisés
pour les observations en vitesses radiales, ainsi que les détetions, aratérisations et résultats
obtenus. Notamment, deux planètes ont été détetées et aratérisées ave ELODIE, ainsi
qu'une naine brune, pour laquelle il a fallu démêler les variations intrinsèques de vitesse
radiale de elles dues à sa présene. Ave HARPS, de nombreux andidats ont été identiés,
mais des mesures supplémentaires sont néessaires pour les aratériser. J'établirai enn un
bilan global, à e jour, de es reherhes systématiques en spetrosopie.
De nombreuses étoiles pour lesquelles un disque de matière a été déteté se trouvent
être des étoiles A. Ces disques étant vraisemblablement le lieu de formation planétaire, il est
partiulièrement intéressant d'appliquer ette nouvelle méthode de mesure de vitesses radiales
aux étoiles A onnues pour être entourées d'un disque.
Dans le inquième hapitre, j'exposerai les résultats obtenus en vitesses radiales pour des
étoiles A entourées d'un disque, ave notamment le as de β Pitoris.
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Parallèlement à es reherhes en spetrosopie, les mêmes étoiles ont été observées en ima-
gerie, à haute résolution angulaire et haut ontraste, ave les instruments PUEO (hémisphère
nord) et NACO (hémisphère sud). Ces ampagnes d'observation permettent d'explorer le plan
(masse, séparation) de façon omplémentaire aux observations en vitesses radiales : les obser-
vations en spetrosopie permettent de sonder le domaine des ourtes périodes - inférieures à
quelques années - et les observations en imagerie elui des longues périodes - plusieurs dizaines
à entaines d'années. Les limites de détetion sont telles que seul le domaine des naines brunes
peut être exploré dans le as des naines A et F. Ces observations permettront également de
tester la orrélation entre la binarité et la présene de planètes et naines brunes autour de
es étoiles. Enn, il serait intéressant de voir si un désert des naines brunes existe à ourte
période, omme pour les étoiles de type solaire, et s'il disparaît aussi à longue période.
Dans le sixième hapitre sont exposées les reherhes systématiques que j'ai menées en
imagerie, ave les instruments utilisés, la stratégie d'observation, la détetion et une première
aratérisation de nombreux andidats ompagnons naines brunes. Ce volet n'a pas tenu une
plae entrale dans mes travaux, et son ontenu pourra paraître sommaire. Cependant, le lien
physique des andidats ompagnons ave l'étoile-hte doit de toute façon être onrmé par
d'autres observations. Une aratérisation plus ne sera alors eetuée.
Après un bilan, à e jour, des reherhes systématiques menées en spetrosopie et en
imagerie et toujours en ours, nous verrons quelles peuvent être les pistes à explorer ou à
approfondir, dans le adre de la méthode des vitesses radiales, pour mieux aratériser les
variations de prol de raie, ou enore les propriétés des étoiles-hte, et de façon plus générale
les perspetives envisagées pour es reherhes.
A la reherhe d'exoplanètes
et de naines brunes
Chapitre 1
A la reherhe d'exoplanètes et de
naines brunes
1.1 De nouveaux mondes
La reherhe de planètes extrasolaires est une quête de nouveaux mondes, exaltante, ave
omme but avoué mais peut-être lointain, la déouverte de la vie, ailleurs que dans le Système
Solaire. Car même si ette reherhe permet au passage d'approfondir notre ompréhension
de la formation de systèmes planétaires, notamment du ntre, 'est bel et bien la vie ailleurs,
diérente mais à quel point, qui fasine et permet à tant de herheurs de se laner dans l'aven-
ture. A l'heure atuelle, ette reherhe onsiste d'une part à déteter planètes extrasolaires
et disques protoplanétaires, et d'autre part à modéliser leur formation et leur évolution.
Cette quête est exitante, très motivante, et il paraît probable de trouver eetivement,
ailleurs, d'autres formes de vie. Mais ne nous leurrons pas trop : si la déouverte de la vie
ailleurs dans l'Univers, et pour ommener dans notre prohe environnement galatique, re-
poussera eetivement les frontières et mettra plus en perspetive la ondition humaine, elle
risque fort de s'aompagner des maux qu'a onnu l'humanité lors de la déouverte de nou-
velles terres, de nouveaux mondes, guidée par l'avidité de nouvelles rihesses et la peur de
l'inonnu. Nous vivons don peut-être une des parties les plus belles de ette quête, dans
laquelle on peut enore rêver et laisser s'exprimer notre uriosité.
Jusqu'en 1995, la question de l'existene de planètes autour d'autres étoiles que le Soleil
était de nature plus philosophique que sientique. Depuis, des dizaines et des dizaines de
planètes extrasolaires ont été déouvertes, montrant une grande diversité, ave des propriétés
souvent très diérentes de elles des planètes du Système Solaire : masses importantes pouvant
être assoiées à de faibles distanes à l'étoile-hte, orbites à l'exentriité pouvant être très
élevée... Rendre ompte de es propriétés est un hallenge pour les théories de formation
planétaire, et la déouverte de nouvelles planètes apporte sans esse son lot de ontraintes
pour préiser es sénarios de formation.
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1.2 Caratéristiques physiques aessibles
De nombreuses méthodes de détetion, détaillées plus loin, sont atuellement utilisées
dans la reherhe de planètes extrasolaires et de naines brunes. Ces méthodes permettent
d'en déterminer ertaines aratéristiques physiques :
• masse Mp et rayon Rp des ompagnons sub-stellaires
Par ompagnons sub-stellaires, on entend planètes et naines brunes liées gravitationnel-
lement à une étoile-hte. On ne onsidère don pas le as des planètes isolées (free-oating
planets), ni elui des naines brunes isolées (naine brune du hamp). Pour avoir aès aux
masse Mp et rayon Rp de es ompagnons sub-stellaires, il faut en général supposer onnus
respetivement la masseM⋆ et le rayon R⋆ de l'étoile-hte. LorsqueMp et Rp sont déterminés,
on peut en déduire la densité moyenne de l'objet, et avoir ainsi de premiers indies sur sa
struture interne.
Une dénition possible, mais non onsensuelle, de la limite entre planète et naine brune
repose sur la masse limite d'environ 13 MJup au-delà de laquelle peuvent se dérouler des
réations nuléaires de fusion de deutérium. La limite onventionnelle entre naine brune et
étoile orrespond, elle, à la masse d'environ 75 MJup au-delà de laquelle peuvent se dérouler
des réations de fusion d'hydrogène. La taille, elle, n'est pas un bon ritère pour dénir la
diérene entre planète et naine brune, ar le rayon varie peu entre planète géante et naine
brune (objets équilibrés par la pression de dégénéresene quantique, pour lesquels on montre
que R ∝M−0.3), e jusqu'aux étoiles appartenant à la séquene prinipale et de faible masse
(objets équilibrés par la pression de gaz parfait, pour lesquels on montre que R ∝ M0,6 si
M ≤ 1, 1 M⊙ ; par ailleurs, R ∝ M0,8 si M ≥ 1, 1 M⊙). Le rayon varie ainsi seulement
entre environ 1 et 1,5 MJup lorsque la masse hange d'un fateur 100 en passant de 1 MJup
à 100 MJup : il y a dégénéresene du rayon en fontion de la masse, ave Rp de l'ordre de
quelques RJup. La gure 1.1 illustre la faible dépendane du rayon de es objets par rapport à
leur masse, dans les as où on a pu les déterminer. Le rayon d'une naine brune n'a pas enore
été mesuré.
Une autre dénition proposée pour la limite planète / naine brune repose sur le proessus
de formation de l'objet. Les planètes se formeraient suivant le sénario standard, détaillé dans
la setion 1.6.1, par arétion de matière à partir de grains de siliates voire de glae, puis
par apture de gaz environnant (dans le as des planètes géantes). Les naines brunes, elles, se
formeraient plutt omme les étoiles, par des proessus d'instabilité gravitationnelle donnant
lieu à l'eondrement d'un nuage de gaz et de poussière. Un système onsistant en une naine
brune ompagnon d'une étoile pourrait alors s'être formée omme une étoile double. Mais
dénir ainsi la limite planète / naine brune n'est guère pratique : omment savoir si un orps
donné s'est eetivement formé par arétion, par eondrement gravitationnel, ou bien par
un autre proessus ?
Ces deux dénitions ne se reoupent pas forément. Un orps se formant par arétion









Fig. 1.1  Gauhe et droite : dépendane du rayon d'objets stellaires et sub-stellaires par rapport
à leur masse, dans les as où on a pu les déterminer. Gauhe : as des planètes seules, les lignes
en traitillés représentent les ontours d'isodensité 0,3 et 1,3 g cm−3. Figures extraites de Pont et al.
(2005ab).
dans un disque protoplanétaire pourrait aquérir une masse signiativement supérieure à
13 MJup. A l'opposé, un orps se formant par eondrement gravitationnel d'un nuage de
gaz et de poussière pourrait ne pas atteindre une masse de 13 MJup (as d'au moins une
partie de e qu'on appelle parfois les planètes ottantes)... Nous adopterons ii un point de
vue pragmatique, et dirons qu'un orps est une planète si sa masse est inférieure à environ
13 MJup et est en orbite autour d'une étoile, en gardant à l'esprit que ette onvention n'est
pas onsensuelle ni omplètement satisfaisante.
• paramètres orbitaux d'un ompagnon
Dans le as d'un système à deux orps et d'un modèle Képlérien, étoile-hte et ompagnon
parourent haun une ellipse, toutes deux ontenues dans un même plan, dont un des foyers
est le entre de gravité du système. Ces ellipses sont parourues ave une même période et
ont une même exentriité. Considérons la trajetoire du ompagnon.
L' ellipse parourue est aratérisée par ses demi-grand axe a et demi-petit axe b (dans un




b2 = 1, O étant le entre de l'ellipse). L'absisse du foyer, , est






. L'exentriité e de l'ellipse est dénie par e =
c
a . On
peut don aussi aratériser l'ellipse parourue par le demi-grand axe a et l'exentriité e.
Ces grandeurs sont illustrées sur la Fig. 1.2 (gauhe). L'équation de la trajetoire parourue
dans le plan orbital peut s'érire, en oordonnées polaires et ave l'origine plaée au foyer F :
r =
a(1− e2)
1 + e cos ν



















Fig. 1.2  Caratérisation d'une orbite : Gauhe : dans le plan orbital. Droite : dans l'espae.
r est la norme du rayon-veteur position, ν est l'angle polaire (anomalie vraie). Un autre
paramètre est néessaire et susant pour aratériser la trajetoire parourue dans le plan
de l'orbite : l'instant T du passage au périastre. Par ailleurs, la période P est reliée au












où ap(=a), a⋆, Mp et M⋆ sont les demi-grand axe et masses du ompagnon et de l'étoile-hte.
Trois autres paramètres sont néessaires pour aratériser l'orientation de l'orbite dans
l'espae. On hoisi en pratique omme référene l'observateur : on dénit la ligne de visée
omme étant la droite joignant observateur et le entre de gravité du système, et le plan du
iel omme étant le plan perpendiulaire à ette ligne de visée. Le plan du iel et le plan de
l'orbite font entre eux un angle i (qui est aussi l'angle entre la ligne de visée et la droite
perpendiulaire au plan de l'orbite). Dans le as où i = π/2, la ligne de visée est inlue dans
le plan orbital et on parle d'orbite edge-on. Si i = 0, la ligne de visée est perpendiulaire
au plan orbital et on parle d'orbite fae-on ou pole-on. Le plan orbital et le plan du iel se
oupent suivant une droite appelée ligne des noeuds. La longitude du périastre ω est l'angle
entre ette ligne des noeuds et la droite joignant entre de gravité et périastre. Enn, l'angle
de position du noeud asendant Ω est l'angle repérant la position du noeud asendant
(elui où le orps s'éloigne de l'observateur) dans le plan du iel, à partir du ple Nord. Ces
grandeurs sont illustrées sur la Fig. 1.2 (droite).
Les 6 paramètres a, e, T, i, ω et Ω permettent don de aratériser es orbites.
• Bien d'autres paramètres physiques aratérisent es objets sub-stellaires : omposition
himique, température, pression (le tout en surfae voire en fontion de la profondeur),
gravité de surfae, albédo...
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• Existene de vie : exobiologie
La reherhe d'exoplanètes est portée par l'espoir de déouvrir de la vie ailleurs que dans le
Système Solaire. On assoie un nom à la disipline se onentrant sur la reherhe et l'étude de
la vie ailleurs que sur Terre : l'exobiologie, ou enore astrobiologie. Mais qu'entendons-nous par
vie ? Considérons ii que e terme onerne tout objet dont l'arhiteture physio-himique
est omplexe et présente des aratéristiques analogues à elles des organismes trouvés sur
Terre.
Zone d'habitabilité
On peut alors préiser pour quel type de planète peuvent exister des formes de vie. En eet,
on peut s'attendre à e qu'un milieu liquide soit néessaire, ar il favorise les transports et les
ontats de matière. L'eau liquide est un premier andidat, ar la moléule d'eau est abondante
dans l'Univers, et elle possède d'exellentes propriétés de solvant (notamment grâe à la
polarisation de ses liaisons). On pourrait bien sûr imaginer d'autres liquides pouvant favoriser
l'existene de vie, tels que méthane (étude de Titan, satellite de Saturne), ammoniaque...
Mais onsidérons, omme première approhe du problème, le as de l'eau. Par ailleurs, il
est néessaire que le milieu onsidéré soit alimenté par une soure d'énergie, permanente et
abondante, telle que le rayonnement d'une étoile. Un milieu réunissant es onditions est une
planète, située à une distane telle de son étoile que l'eau soit sous forme liquide, à savoir que
la température en surfae soit de l'ordre de 300 K, et qui dénit une zone dite d'habitabilité.
La planète doit aussi avoir une masse susante pour empêher les moléules d'eau d'éhapper
à l'attration gravitationnelle de la planète, autrement dit une masse supérieure à typiquement
1 M⊕. Plus l'étoile est haude, plus la distane à ette étoile telle que l'eau puisse se trouver à
l'état liquide augmente : pour une étoile ayant une température eetive de 6500 K, les limites
de la zone d'habitabilité pourraient se situer entre environ 0,9 UA et 1,8 UA. Si Teff ≈ 8500 K,
ette limite augmente à [1,6 ; 3,1℄ UA. Si Teff ≈ 10000 K, ette limite augmente à [2,3 ;
4,4℄ UA. A noter : es limites peuvent être modiées suivant l'eet de serre à l'oeuvre (qui
dépend notamment de la omposition de l'atmosphère) ; par ailleurs, es onditions pourraient
aussi être remplies sur un satellite haué par eet de marée par une planète géante située




Plusieurs démarhes ou projets existent pour mesurer des observables pouvant permettre
de déteter et aratériser la présene de vie. On peut iter l'analyse de signaux radio ou
optiques qui seraient générés par une forme de vie jugée intelligente (programme SETI par
exemple).
Une autre approhe onsiste à reherher dans le spetre des planètes extrasolaires déte-
tées des raies d'absorption aratéristiques de moléules dont l'abondane sur Terre est due à
1http : //media4.obspm.fr/exoplanetes/pages_exopl_biosig/zone − habitable.html
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Fig. 1.3  Spetre synthétique de la Terre vue depuis l'espae, ouvrant un domaine de longueurs
d'onde allant de l'UV à l'IR. Les omposants atmosphériques (essentiellement H2O, CO2, O2 et O3)
produisent d'importantes absorptions. Spetre onstruit par J. Paillet et F. Selsis (Observatoire de
Lyon) ave le ode PHOENIX.
la vie : O2 (sous-produit de la photosynthèse des végétaux), O3 (déomposition de O2 dans la
haute atmosphère), CH4 et N2O (produits par les batéries)... Mais es moléules, éventuelles
signatures d'une trae de vie, peuvent avoir d'autres provenanes. Par exemple, O2 peut être
produit par photolyse de moléules d'eau et de CO2, CH4 par une ativité volanique ou des
soures hydrothermales... La détetion de moléules de O2, O3, H2O et CO2 serait ainsi une
signature plus robuste que O2 seul. De façon générale, l'existene simultanée de es traeurs,
leur abondane et le ontexte global seront des fateurs lés dans l'interprétation de leur
détetion. De nombreux projets existent pour tenter ette détetion dans un futur prohe...
Sur la gure 1.3 est représenté un spetre synthétique que l'on mesurerait depuis l'espae
en observant la Terre, ouvrant un domaine de longueurs d'onde allant de l'UV à l'IR. Les
omposants atmosphériques (essentiellement H2O, CO2, O2 et O3) produisent d'importantes
absorptions dans e spetre, dont ertaines - surtout dans l'IR - peuvent être détetées même
à très basse résolution.
Voyons à présent omment déteter des ompagnons de faible masse orbitant autour d'une
étoile et les aratériser, au moins en partie.
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1.3 Les méthodes de détetion employées
Les méthodes envisagées et employées pour la détetion d'exoplanètes et de naines brunes,
sont très variées et souvent le fruit d'une grande imagination alliée à une longue expériene
dans le domaine des étoiles doubles, simples, ou enore du Système Solaire. Elles permettent
de déterminer ertaines des aratéristiques physiques des ompagnons détetés, diérentes
suivant la (les) méthode(s) employée(s) : Mp, Rp, a, e, T (plus eux liés à la position
partiulière de l'observateur : i, ω et Ω). Le tableau 1.1 rassemble la plupart de es mé-
thodes, et donne les paramètres physiques aratérisables et le nombre de planètes détetées
(http ://www.exoplanet.eu/).
Méthode paramètres physiques nombre de andidats
Vitesses radiales Mp sin i, a, e, T , ω 170 (146)
Astrométrie Mp, i, a, e, T , ω 0 (0)
Pulsars milliseondes Mp, a 4 (2)
Imagerie direte Mp, a 3 (3)
Transits Rp, a, i 9 (9)
Mirolentilles Mp, a 3 (3)
Tab. 1.1  Paramètres physiques aessibles et nombre de andidats aratérisés (entre parenthèses,
le nombre de systèmes planétaires) ave les prinipales méthodes de détetion.
On peut essayer de lasser les prinipales méthodes en deux atégories. La première a-
tégorie regroupe des méthodes dynamiques, indiretes, onsistant à mesurer les perturbations
gravitationnelles induites par la présene d'un ompagnon sur l'étoile-hte (mouvement au-
tour du entre de gravité du système), plutt que d'observer le ompagnon lui-même. Ce sont
les méthodes mettant en jeu : les vitesses radiales (variation de la vitesse de l'étoile projetée
sur la ligne de visée), l'astrométrie (variation de la position de l'étoile sur le fond de iel) et la
mesure des ondes émises par les pulsars milliseondes (hangement de la fréquene des ondes
reçues).
L'autre atégorie rassemble des méthodes photométriques : l'imagerie direte à haute ré-
solution angulaire et grand ontraste (pour déteter la lumière émise et/ou rééhie par le
ompagnon), la photométrie de l'étoile-hte (pour déteter des variations du ux dans la di-
retion de l'étoile, lors de transits du ompagnon) et la méthode utilisant le phénomène de
mirolentilles gravitationnelles (variation du ux d'une étoile de fond de iel lors du passage
du ompagnon sur la ligne de visée).
Cette liste n'est pas exhaustive, mais regroupe les méthodes les plus utilisées atuellement
(pour une revue voir Perryman et al. 2005). Voyons à présent plus en détail es prinipales
méthodes de détetion.
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Fig. 1.4  Vitesses radiales de l'étoile 51Peg en phase ave une période de 4,2 jours. 51Peg b est la
première planète détetée autour d'une étoile de la séquene prinipale. Elle est moitié moins massive
que Jupiter et distante de 0.05 UA de son étoile.
1.3.1 Les vitesses radiales
La tehnique dite des vitesses radiales onsiste à mesurer la omposante radiale (i.e. pro-
jetée sur la ligne de visée, ou enore perpendiulaire au plan du iel) des variations de vitesse
de l'étoile suite à son mouvement autour du entre de gravité du système.
La méthode des vitesses radiales onnaît un grand suès, depuis la déouverte de la
première planète en orbite autour d'une étoile de la séquene prinipale par Mayor & Queloz
(1995) (Fig. 1.4) et ave à e jour plus de 180 planètes détetées. Elle se limitait ependant
jusqu'à il y a peu aux étoiles de type solaire ou plus froides.
Modèle Képlérien
La position de l'étoile-hte sur la ligne de visée peut s'érire :
u(t) = r(t) sin (ν(t) + ω) sin i+ ubarycentre(t)
si bien que la vitesse radiale de l'étoile VR =
du
dt peut s'érire, ompte tenu de la 2
eme
loi





Vr(t) = γ +K(cos (ν(t) + ω) + e cos ω)




1− e tan (E/2)
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où E est appelée anomalie exentrique est telle que E − e sinE = M , M étant appelée
l'anomalie moyenne et dénie par M =
2π(t−T )
P (ave T l'instant du passage au périastre et
t-T le temps éoulé depuis le passage au périastre)
1
. Si e = 0 alors ν(t) = E =M = 2π(t−T )P .K
est la semi-amplitude de la variation de vitesse radiale de l'étoile. En plus des 6 paramètres
aratérisant les orbites du ompagnon et de l'étoile-hte, s'ajoute ii la vitesse moyenne γ
du système par rapport à l'observateur. La 3
eme
loi de Kepler permet alors de montrer que :










est la fontion de masse. L'ajustement de e modèle Képlérien aux
mesures de vitesses radiales fournit diretement γ, K, P , T , ω, e. En supposant M⋆ onnue,
on en déduit Mp sin i et a (a ≈ (P 2GM⋆4π2 )1/3). Les seuls paramètres non déterminés ave
ette méthode sont i et Ω. La non-détermination de Ω n'a pas de onséquene ; en revanhe,
l'indétermination de i entraîne une indétermination sur la masse du ompagnon déteté : seule
la valeur Mp sin i est ainsi onnue, autrement dit on n'a aès qu'à une valeur minimale de la
masse.
Mesure de la vitesse radiale : spetrosopie Doppler
Une méthode pour mesurer la vitesse radiale d'une étoile est d'utiliser les propriétés de
l'eet Doppler-Fizeau : de façon générale, la longueur d'onde mesurée à la réeption d'un
signal périodique est diérente de la longueur d'onde à l'émission de e signal, si réepteur
et émetteur ont une vitesse relative non nulle. On parle alors de vitesse radiale spetroso-
pique. On utilise omme signal les ondes életromagnétiques générées à la surfae de l'étoile
(photosphère). Considérons une longueur d'onde initiale λo (pulsation ωo) dans le référentiel
Ro lié à la surfae de l'étoile, et voyons omment s'obtient la longueur d'onde orrespondante
mesurée dans un autre référentiel, dans le as relativiste.





k ), ave wc = |
−→
k | = 2πλ . Les omposantes de e quadri-veteur vérient la transformée
de Lorentz : le passage d'un référentiel Ro à un référentiel R
′
en mouvement de translation
retiligne uniforme (e qui n'est pas vraiment le as ii...) à la vitesse
−→











) avec γ =
1√
1−V2/c2






Uk un veteur unitaire de même diretion et même sens que le
parours de l'onde, i.e. dirigé de l'étoile vers l'observateur. On a don Vr = −−→V .−→Uk, en prenant
omme onvention une vitesse radiale positive pour un objet qui s'éloigne de l'observateur.




1− Vr/c ≈ λo(1 + Vr/c) si Vr ≪ c .
1
P et T permettent de déterminer M, et on peut obtenir E via la relation M = E - e sin E. Il s'agit don
juste d'un hangement de paramètres (Halbwahs 2000)
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Cette formule est plus onnue sous la forme :
λ′−λo
λo
≈ Vrc (eet Doppler-Fizeau non relativiste).
Cette approximation revient à négliger les termes en (Vr/c)
2
dans le déalage en longueurs
d'onde, e qui orrespond à une erreur de quelques m/s pour une vitesse radiale inférieure
à quelques km/s, e qui est le as pour les vitesses radiales relatives, que nous onsidérerons
dans les prohains hapitres, et que nous alulerons dans le adre de ette approximation.
Par onvention, la vitesse radiale onsidérée est elle de l'étoile par rapport au baryentre
du Système Solaire, et λ′ orrespond don à la longueur d'onde mesurée dans le référentiel
orrespondant. Il est don néessaire d'eetuer un deuxième hangement de référentiel, pour
passer du référentiel R′ au référentiel terrestre RT lié à l'observateur, qui se déplae à une
vitesse
−−→
Vberv (Baryentri Earth Radial Veloity, tient ompte des mouvements de rotation
et de révolution de la Terre ; ette vitesse, qui peut atteindre 30 km/s, est elle aussi non
onstante...) par rapport à R′. S'agissant toujours de la même onde életromagnétique de
veteur d'onde
−→









≈ λ′(1−−−→Vberv.−→Uk/c) si Vberv ≪ c .






, e qui orrespond à
une erreur sur les vitesses radiales inférieure au m/s. Mais autant onserver la forme relativiste,
failement appliable en pratique au moment de la alibration en longueur d'onde.
En pratique, on mesure le spetre de l'étoile dans un ertain domaine de longueurs d'onde.
Une alibration en longueurs d'onde est eetuée (tehniques du thorium-argon, simultané ou
non, de la ellule à iode...) et on obtient le ux reçu de l'étoile en fontion de λT . On peut
orriger à e niveau les longueurs d'onde de
−−→
Vberv pour onsidérer le spetre qu'obtiendrait
un observateur lié au référentiel R′ (Système Solaire), 'est à dire le ux reçu de l'étoile en
fontion de λ′. On mesure alors le déalage en longueur d'onde subi par le spetre.
Un ordre de grandeur de la perturbation induite par une planète géante sur l'étoile-hte est
la dizaine de mètres par seonde (pour une période orbitale de quelques années). Ce déalage
en vitesse orrespond à un déalage en longueur d'onde de 10−3 dans le visible, soit de l'ordre
du millième de la largeur des raies sur les spetres obtenus, ou enore de l'ordre du dixième
voire du entième de pixel sur le CCD utilisé. Mesurer un tel déalage semble une tâhe bien
diile !
Tehnique de la orrélation roisée ave un masque binaire
Pour e faire, on peut utiliser diérentes tehniques. Celle de la orrélation roisée nu-
mérique ave un masque mesure le déalage du spetre par rapport à un masque binaire
représentatif du spetre de raies d'absorption de l'étoile au repos, en eetuant une orréla-
tion entre le spetre et e masque binaire. On obtient ainsi un pi de orrélation (ou CCF),
sorte de raie moyenne des raies du spetre ondensant l'information qu'elles ontiennent ; la
gure 1.5 illustre ette onstrution de la CCF ave un masque binaire. La vitesse radiale Vr
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Fig. 1.5  Illustration de la onstrution de la fontion de orrélation entre un spetre et un masque
binaire (Melo 2001). La largeur des trous (valeurs à 1) du masque binaire est de l'ordre de la résolution
instrumentale ; elle peut don être bien plus petite que la largeur des raies, si l'élargissement des raies
dû à la rotation de l'étoile est grande.
peut alors être mesurée omme étant le entre de l'ajustement d'une gaussienne (ou d'une
fontion symétrique - voire de n'importe quelle fontion, pourvu que les pis ne subissent pas
de déformation) au pi de orrélation, prenant ainsi en ompte l'information ontenue dans
tout le pi de orrélation (au lieu de se limiter à son extremum).
Cette tehnique s'est avérée être à la fois simple et robuste et a donné de nombreux résul-
tats. De plus, l'utilisation d'un masque numérique, onstruit à partir de spetres synthétiques,
ne néessite pas de spetre de référene de haut rapport S/N. Cependant, elle néessite l'exis-
tene de nombreuses raies, qui plus est ne se superposant pas pour la plupart, an que les
diérenes entre le spetre onsidéré et le spetre synthétique utilisé pour onstruire le masque
se ompensent en moyenne, ainsi que les eets des raies se superposant. Elle est don appli-
able dans le as des étoiles de type solaire et plus tardives (type spetral G, K et M), mais
n'est plus adaptée dans le as des étoiles plus préoes ayant une vitesse de rotation élevée,
ar il existe alors peu de raies, qui se superposent souvent.
Nous reviendrons sur le pi de orrélation et son utilité lors de l'étude de la variabilité ou
non des raies spetrales. Un ranement de ette tehnique onsiste à pondérer le alul du
pi de orrélation par la profondeur des raies (plus les raies sont profondes et étroites, plus
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elles ontiennent d'information sur le déalage des spetres).
Une nouvelle tehnique de mesure des vitesses radiales
Pour pouvoir mesurer des vitesses radiales sur des étoiles de type spetral plus préoe,
dont le spetre ontient beauoup moins de raies qui sont beauoup plus larges, j'ai développé
une autre tehnique (introduite et développée également par Alain Chelli). Elle prend en
ompte simultanément le maximum d'information disponible, et permet de mesurer le déalage
du spetre de l'étoile par rapport à un spetre de référene onstruit à partir des spetres de
l'étoile elle-même ; on n'obtient alors qu'une vitesse radiale relative de l'étoile, qui ne prend
en ompte que les variations de vitesse de l'étoile, mais e sont justement elles qui sont utiles
pour la reherhe de ompagnons. Cette tehnique fait l'objet d'un hapitre de ette thèse, et
est elle utilisée dans la reherhe systématique que nous avons mis en plae.
1.3.2 L'astrométrie
La méthode astrométrique onsiste à mesurer les variations de position apparente de
l'étoile sur le fond du iel, perpendiulaire à la ligne de visée : la ombinaison de la mé-
thode des vitesses radiales ave l'astrométrie permet la aratérisation 3D de l'orbite. En
astrométrie, La trajetoire de l'étoile apparaît omme une ellipse ave un demi-grand axe










où α est exprimé en seondes d'ar, le demi-grand axe a en UA et la distane Soleil-étoile d en
parses (équivalent à la parallaxe π, exprimée en seondes d'ar). Le déplaement angulaire
observé pour un système Jupiter-Soleil distant de 10 p est d'environ 0,5 µas.
De la détermination de a, de d (via la parallaxe) et d'une estimation de M⋆, l'astrométrie
permet d'estimer la masse Mp, et non seulement une limite inférieure Mp sin i. Etant plus
sensible aux orbites à grandes périodes, l'astrométrie est omplémentaire de la méthode des
vitesses radiales.
L'astrométrie devrait onnaître un grand essor. Au sol, PRIMA (ESO, 2008) est prévu
sur le VLTI au Chili pour herher ainsi des planètes géantes autour de quelques entaines
d'étoiles. Dans l'espae, SIM (Spae Interferometry Mission, NASA, 2009) serait un interféro-
mètre onstitué de 2 télesopes de 40 m de diamètre séparés d'une distane pouvant atteindre
20 mètres, pour herher des planètes autour de 1 500 étoiles, ave une préision susante
pour déteter des planètes de quelques masses terrestres à moins de 5 p. GAIA (ESA, 2012)
pourrait déteter des planètes de la taille de Jupiter autour de 20 000 étoiles.
1.3.3 Les pulsars milliseondes
Un pulsar radio est une étoile à neutron, résidu laissé par l'explosion en supernova onsé-
utive à l'eondrement d'une étoile massive (8-20M⊙) en n de vie. Du fait de e proessus de
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Fig. 1.6  Spetre modélisé de la lumière émise et rééhie par une planète (Crédit : Observatoire
de Paris / ASM).
formation, les pulsars sont le siège de hamp magnétiques très importants et en rotation très
rapide sur eux-mêmes. Ce sont par là même de puissants émetteurs radio. Leur émission est
foalisée dans un ne étroit, orienté selon l'axe du diple magnétique équivalent au hamp
magnétique global. La diérene d'orientation de et axe ave l'axe de rotation entraîne, pour
un observateur orretement positionné, l'impression de déteter un phare dans le domaine
radio (pulses), ave une période égale à la période de rotation, de l'ordre de la seonde à la
milliseonde pour les pulsars les plus rapides.
La très grande régularité de ette période de rotation, et don des pulses émis, permet
d'interpréter un hangement de période des pulses observés omme étant dû à l'existene d'un
ompagnon (eet Doppler-Fizeau aetant e signal périodique). Le hangement équivalent de




c . Les radiotélesopes permettent des mesures
de ∆ν/ν ave une préision de 10−11. Des planètes de type terrestre, dont l'inuene sur
l'étoile primaire est de l'ordre du m s
−1
(l'eet en vitesse radiale de la présene de la Terre
sur le Soleil est de 8 m s
−1
) sont don détetables par ette méthode.
Les premières planètes détetées (telluriques !) l'ont été ave ette méthode, autour du
pulsar PSR 1257 (Wolszzan & Frail 1992) ave un système d'au moins deux planètes de
masses 2.8 et 3.4 M⊕. La formation d'un pulsar est un proessus violent qui ne devrait pas
permettre à un système planétaire de subsister. Vraisemblablement, le système observé est
don un système de seonde génération, formé à partir des résidus de l'explosion supernova.
1.3.4 L'imagerie direte
Cette tehnique est la plus naturelle pour déteter un ompagnon autour d'une étoile :
elle onsiste à prendre une image du système. Elle est aussi une des plus prometteuses, ar
elle peut donner aès à de nombreuses aratéristiques, telles que atmosphère (densité, om-
position), surfae (ouleur, morphologie d'éventuels oéans et ontinents), satellites ... Mais
pour que détetion il y ait, il faut pouvoir distinguer la lumière provenant de l'étoile-hte
de elle provenant du ompagnon. On peut distinguer l'émission thermique du ompagnon,
maximale dans l'infrarouge et résultant d'un équilibre entre énergie reçue de l'étoile et pertes
par réémission (en prenant en ompte l'eet de serre), la libération d'énergie gravitationnelle
par ontration, et la réexion des photons de l'étoile (Fig. 1.6). Pour ela, il faut pouvoir
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Fig. 1.7  Image omposite en fausses ouleurs de la naine brune 2MASSW J1207334-393254 (en
bleu) et de son ompagnon de masse planétaire (en rouge). D'après Chauvin et al. 2004.
eetuer des observations à haut ontraste et haute résolution angulaire.
Contraste
Dans le domaine visible, le rapport de ux entre la lumière émise par l'étoile et la lumière
rééhie par la planète est de l'ordre de 109. Ce rapport est beauoup plus favorable dans
le domaine infrarouge : ∼ 106. C'est pourquoi les observations sont souvent onduites dans
ette gamme de longueurs d'onde (il existe même des observations dans le domaine radio
déamétrique, tirant prot du fait que les planètes géantes émettent davantage que leur étoile-
hte dans e domaine). De plus, on utilise souvent un oronographe dans le visible et le prohe
infrarouge, pour limiter les eets de l'important ux de lumière en provenane de l'étoile, et
pouvoir augmenter les temps de pose sans pour autant saturer voire endommager le déteteur.
Il existe un autre mode d'observation permettant d'amoindrir le ux provenant de l'étoile,
atuellement à l'étude : l'extintion interférométrique (ou nulling), qui onsiste à utiliser
un interféromètre réglé pour que la lumière provenant de l'étoile subisse des interférenes
destrutives ; la lumière provenant d'un ompagnon aurait une diretion légèrement diérente,
et ne subirait don pas (omplètement) es interférenes destrutives.
Résolution angulaire
Par ailleurs, en terme de résolution angulaire, déteter un Jupiter en se trouvant à une
distane de 10 p du Soleil requiert un instrument apable de résoudre une séparation angu-
laire de 0,5 seonde d'ar (
′′
). Cette résolution est largement aessible en ne onsidérant que
la limite de diration du télesope (dans le visible et pour un télesope tel que eux du VLT,
ette limite est de 1,22 λ/D ≈ 0.017, ave λ ≈550 nm et D≈8.1 m ), mais ne l'est plus si
on prend en ompte la turbulene atmosphérique : le seeing est justement de l'ordre de 0,5
′′
,
même dans un très bon site astronomique. Cependant, un système d'optique adaptative per-
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met de ompenser une partie de es perturbations atmosphériques et d'obtenir une résolution
prohe de la limite de diration des instruments (∼ 0.04′′).
Les deux onditions de haut ontraste et de haute résolution angulaire sont requises. En ef-
fet, par exemple, si l'instrument a une très bonne résolution angulaire mais un faible ontraste,
la lumière en provenane du ompagnon se trouve noyée dans le bruit de photons de la PSF
entrée sur l'étoile, et le ompagnon ne peut être déteté. Inversement, un haut ontraste mais
ave une faible résolution angulaire entraîne un hevauhement des PSF entrées sur l'étoile
et le ompagnon tel que le ompagnon ne peut être déteté.
Cas des étoiles jeunes
Les reherhes réentes se sont plaées dans le as le plus favorable en terme de rapport de
ux, en étudiant l'environnement prohe d'objets jeunes (âgés de quelques millions d'années).
En supposant que es objets et leurs éventuels ompagnons planétaires se sont formés à
une même époque, es planètes enore jeunes sont bien plus haudes (température eetive
de l'ordre de 2000 K) qu'après vieillissement, et émettent par onséquent beauoup plus de
lumière. Le premier ompagnon de masse planétaire (Mp = 5±1MJup, séparation de 41±5 UA)
déteté en imagerie a ainsi pour objet-hte une naine brune appartenant à un amas stellaire
jeune, 2M1207b (Chauvin et al. 2005). Un autre andidat planétaire a été déteté autour de
GQ Lup (Neuhauser et al. 2005), une étoile de type TTauri âgée de ∼ 2 millions d'années,
mais sa masse est très inertaine (Mp = 21, 5 ± 20, 5MJup, séparation de 103 ± 37 UA) et
pourrait être prohibitive pour en faire une planète. Enn, un ompagnon à la limite entre
planète et naine brune, de masse Mp = 13, 5 ± 0, 5MJup, a été déteté autour de l'étoile
AB Pi, à une séparation signiativement plus grande (275 UA).
De nombreux projets sont en ours de développement, tel que SPHERE sur l'un des té-
lesopes de 8 m du VLT au Chili (2010, Beuzit et al. 2006), ou enore des projets spatiaux :
le JWST (James Web Spae Telesope, suesseur de Hubble, 2011) qui inlurait un imageur
dans l'infrarouge moyen, le TPF-C (NASA, 2014) qui serait un télesope équipé d'un orono-
graphe pour déteter la lumière rééhie par des planètes dans le visible, ou enore Darwin
(ESO, 2015) et le TPF-I (NASA, 2020) qui seraient des interféromètres onstitués de 3 à 6
télesopes de typiquement 3 m de diamètre et distants de quelques dizaines à quelques en-
taines de mètres pour déteter l'émission thermique dans l'infrarouge. Ces 3 derniers projets
ont aussi pour ambition de déteter des biosignatures spetrales.
1.3.5 La photométrie : transits
Si une planète passe sur la ligne de visée étoile / observateur, alors le ux provenant de
l'étoile subit une baisse pendant la durée de e transit. Des mesures photométriques per-
mettent d'enregistrer ette baisse transitoire du ux, et l'ajustement d'un modèle à la ourbe
de luminosité en fontion du temps donne aès à 4 grandeurs. Combinées à des mesures de
vitesse radiale, es grandeurs permettent de déduire Rp, a, i et Mp. Voii es 4 grandeurs.
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Paramètres du modèle d'ajustement
• Contraste : omme le ux est proportionnel à la surfae projetée (au premier ordre), la
baisse ∆f du ux f provenant de l'étoile est au premier ordre le rapport des surfaes projetées









ave R⋆ pouvant être ontraint si on dispose des ourbes de luminosité dans diérentes bandes
de longueurs d'onde. On a alors aès diretement à Rp.
La baisse de luminosité est ainsi de l'ordre de 1% dans le as d'un système Jupiter-Soleil,
soit ∼ 0.01 mag. De façon générale, puisque Rp  1, 5MJup pour la majorité des planètes
géantes et naines brunes, la baisse de luminosité est supérieure à 1% pour les étoiles dont le
rayon est inférieur à typiquement 1,5 R⊙. La préision atteinte par les instruments atuels
permet une telle détetion. Cependant, le as d'étoiles A est moins favorable puisque pour es
dernières, R⋆ ≥ 1, 5R⊙ : la baisse de luminosité serait alors plutt de l'ordre de 0,5%.
• Durée du transit : pour un ouple étoile / planète donné, on observe eetivement un
transit si le demi-grand axe projeté est susamment petit : a cos i ≤ Rp +R⋆.
Dans e as et pour un transit entral, la durée du transit est la durée pendant laquelle

















et dans le as d'un transit non entral, Deeg et al. (1998) montrent que la durée du transit





Si P = 4 j et M⋆ = 1 resp. 2 M⊙ (a = 0,05 resp. 0,06 UA), alors τtransit ∼ 3 resp. 5 h.
• Paramètre d'impat : il donne le aratère entral ou rasant du transit, et permet d'avoir
aès à l'inlinaison i du plan orbital par rapport au plan du iel.
• Assombrissement entre-bord : suite à des eets de projetion, le ux provenant de
l'étoile déroît du entre de l'étoile vers son bord. Cet eet peut être estimé si on dispose des
ourbes de luminosité dans diérentes bandes de longueurs d'onde.
Probabilité de transit
Les hanes d'observer une planète élipsant son étoile, à un moment donné, sont en
général très faibles. La probabilité de transit se déduit de la ondition a cos i ≤ Rp + R⋆ en
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Fig. 1.8  Gauhe : Vitesses radiales ELODIE, CORALIE et HIRES/Kek1 phasées, obtenues par
Mazeh et al. (2000) pour l'étoile HD 209458. Droite : Mesures photométriques mettant en évidene
le transit, obtenues par Charbonneau et al. (2000) et le modèle ajusté à la ourbe de lumière.
La probabilité que se produise un transit est don d'autant plus élevée que le ompagnon est
prohe de l'étoile-hte et que l'étoile est massive (R⋆ ∝M⋆ au premier ordre). On peut ainsi
atteindre des probabilités non négligeables : si P = 4j (a = 0, 05UA) et M⋆ = 1M⊙, alors
ptransit = 10% ; si M⋆ = 2M⊙, la probabilité passe à 20 % dans et exemple.
Cette méthode au suès a priori peu probable a susité un grand intérêt des astrophy-
siiens après les premières détetions d'exoplanètes. Quand une planète est détetée par une
autre méthode, on peut prédire la date du transit et il devient peu oûteux en temps de
télesope de vérier ette possibilité. Ainsi, une planète à très ourte période a été détetée
autour de HD209458 ave la méthode des vitesses radiales. Son suivi photométrique a mis
en évidene l'existene d'un transit (Fig. 1.8, Charbonneau et al. 2000, Henry et al. 2000). Il
s'agit de la première détetion par une méthode indépendante de elle des vitesses radiales,
apportant une onrmation de la nature planétaire de la plupart des andidats exoplanètes
détetés ave ette méthode spetrosopique, la plupart seulement ar l'inlinaison du plan
orbital peut être telle que ertaines appartiennent au domaine des naines brunes (sin i petit).
La méthode des transits permet de onnaître l'inlinaison i du plan orbital sur le plan du
iel ; ombinée à la méthode des vitesses radiales, elle permet ainsi de onnaître la masse Mp
du ompagnon et pas seulement une limite inférieure. C'est le as des 9 planètes dont le transit
a pu être observé à l'heure atuelle (Konaki et al. 2003, Bouhy et al. 2004, Pont et al. 2004,
Alonso et al. 2004, Bouhy et al. 2005a, Sato et al. 2005). De plus, si l'étoile est brillante, une
analyse de la omposition himique de l'atmosphère de la planète est possible depuis l'espae,
en omparant le spetre de l'étoile pendant et hors transit. Ainsi, quelques onstituants de la
planète HD209458 b ont été aratérisés (Charbonneau et al. 2002, Vidal-Madjar et al. 2004)
et l'éhappement de son atmosphère a été mis en évidene (Vidal-Madjar et al. 2003).
Le télesope spatial de 30 m de diamètre CoRoT (Convetion, Rotation et Transits),
lané ette année, en 2006, doit notamment reherher des transits planétaires autour de
60000 étoiles jusqu'à la magnitude 16. Il a une sensibilité susante pour déteter des planètes
deux fois plus grandes que la Terre.
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Fig. 1.9  Illustration d'un événement mirolentille.
Transits seondaires
Dans l'infrarouge, une planète géante gazeuse émet susamment de lumière pour que l'o-
ultation de la planète par l'étoile produise une baisse de luminosité. La baisse de luminosité
orrespond à la luminosité de la planète dans ette bande de longueur d'onde et est don
une mesure de la lumière émise par la planète. On peut en déduire la température eetive
de elle-i. Cette méthode a été appliquée ave suès dans l'observation des transits seon-
daires de HD209458 (Charbonneau et al. 2005), de TRES-1 (Deming et al. 2005) ou enore
de HD189733 (Deming et al. 2006), pour lesquels a été utilisé le télesope infrarouge Spitzer.
D'auuns onsidèrent e type de détetion plus diret que la détetion d'un transit.
1.3.6 Les mirolentilles gravitationnelles
Lorsqu'un objet ompat (étoile ou naine brune par exemple), appelé alors lentille, passe
sur la ligne de visée d'une étoile en arrière plan appelée soure, il se produit un phénomène
appelé mirolentille gravitationnelle, dont l'interprétation fait appel à la théorie de la Re-
lativité Générale formulée par A. Einstein : et objet déforme l'espae environnant, e qui
inurve la trajetoire des photons en provenane de la soure et les foalise vers l'observateur.
L'ampliation de la luminosité de l'étoile-soure mesurée par l'observateur en fontion du
temps a une forme en lohe. Dans le as où la soure ou la lentille possède un ompagnon, il
existe un pi seondaire, de plus ourte durée.
La méthode des mirolentilles est plus sensible aux planètes à grandes séparations. Elle
peut sonder un domaine de masses planétaires enore inaessible par la méthode des vitesses
radiales (quelques masses terrestres entre 1 et 4 UA). Par ailleurs, on peut étudier ave ette
méthode des étoiles plus lointaines (d ≈ quelques kp) que les ibles typiques des programmes
de vitesses radiales (d <100 p), et don onsidérer des lieux de formation planétaire diérents.
Cependant, un événement mirolentille est unique, e qui interdit une onrmation ou une
étude a posteriori des andidats planètes détetés ave d'autres méthodes.
A l'heure atuelle, il existe 3 détetions pour lesquelles un système planétaire expliquerait
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onvenablement les observations (Bond et al. 2004, Udalski et al. 2005, Beaulieu et al. 2006).
La dernière, annonée en janvier 2006, onerne un événement mirolentille (Fig 1.9) dont
l'interprétation est l'existene d'une planète de 5.5 M⊕ orbitant à 3 UA autour de l'étoile
OGLE-05-390L, vraisemblablement une naine M de 0.2 M⊙ située à 6.6 kp du Soleil. Cette
déouverte a été réalisée via 3 ampagnes diérentes (PLANET/RoboNet, OGLE, and MOA).
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1.4 Propriétés statistiques des planètes détetées
Plus de 180 planètes ont été détetées autour d'autres étoiles que le Soleil, et se répar-
tissent dans plus de 140 systèmes planétaires. Comme on l'a vu, de nombreux paramètres
aratérisent es planètes : masse, rayon, paramètres orbitaux... Mais les aratéristiques de
l'étoile-hte (masse, omposition himique...) font aussi partie des paramètres intervenant
dans l'étude de es planètes et de leur formation. Agrandir l'espae des paramètres explorés,
notamment la masse de l'étoile-hte, permettra de mieux omprendre les systèmes physiques
observés, et de mieux ontraindre les sénarios de formation proposés.
1.4.1 Statistique de l'existene de planètes
Une première propriété statistique que l'on puisse dériver des études atuelles est le taux
de planètes autour des étoiles observées. La reherhe de planètes a été essentiellement fru-
tueuse grâe aux programmes utilisant la tehnique des vitesses radiales. Cette tehnique est
plus sensible aux masses de planète plus grandes et à plus ourtes périodes orbitales. Les
estimations statistiques onernent don essentiellement les planètes géantes et sont d'autant
plus préises que les séparations sont faibles.
Environ 1% des étoiles de type solaire possèdent des planètes appelées Jupiters hauds,
'est à dire à ourte période (P ≤ 10 j, soit a ≤ 0.15 UA pour une étoile de 1 M⊙) et
ayant une masse plus grande que 0,5 MJup (Udry et al. 2006). Plus préisément, le taux est
de 9/1120 = 0.8 % dans l'éhantillon CORALIE limité en volume et duquel ont été tées les
binaires, et 16/1330 = 1,2 % dans l'éhantillon Lik+Kek+AAT (Mary et al. 2005) et 0,7 %
dans l'éhantillon ELODIE (Naef et al. 2005), après orretion de l'eaité de détetion.
Le taux de détetion total, limité par l'étendue temporelle des reherhes systématiques et
leur sensibilité atuelles, est lui de l'ordre de 5-7 %. Plus préisément, 63/1120 = 5,6 % dans
l'éhantillon CORALIE (a ≤ 4 UA), 6,6 % dans l'éhantillon Lik+Kek+AAT (a ≤ 5 UA),
7,3 % dans l'éhantillon ELODIE (P ≤ 3900 j).
Ce taux de détetion total va augmenter ave l'amélioration de la ouverture temporelle
et de la sensibilité, ave la déouverte de planètes moins massives et/ou plus éloignées de leur
étoile, et pourrait atteindre plusieurs dizaines de %, en tenant ompte du fait que le nombre
de détetions est une fontion déroissante en la masse et roissante en la période.
1.4.2 Existene de planètes et métalliité de l'étoile-hte
A partir d'un éhantillon homogène d'étoiles, ave et sans planètes, des études ont montré
que la probabilité qu'une étoile abrite une planète est d'autant plus grande que sa teneur en
métaux est élevée, e ave une dépendane forte : pour l'éhantillon CORALIE, seulement
3 % des étoiles de métalliité solaire ont des planètes, alors que e pourentage augmente
à 25 % en onsidérant uniquement les étoiles plus métalliques que 0.3 dex, i.e. deux fois la
métalliité solaire (Santos et al. 2003). La probabilité qu'une étoile abrite une planète géante
serait approximativement proportionnelle au arré du nombre d'éléments métalliques (Fisher
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& Valenti 2005), ave ependant une probabilité demeurant onstante et non nulle pour de
faibles valeurs de métalliité (Santos et al. 2004b). Par ailleurs, es auteurs montrent que les
abondanes [Li/H℄, [C/H℄ et [N/H℄ sont omparables autour des étoiles ave et sans planètes.
Au moins deux hypothèses ont été avanées pour interpréter ette surmétalliité des étoiles
à planètes. La première repose sur le fait que la zone onvetive de l'étoile pourrait avoir été
enrihie en éléments lourds par la hute de planétésimaux lors de la formation du système ;
les préditions de e sénario ne sont toutefois pas ompatibles ave les observations (pas
de orrélation entre métalliité et taille de la zone onvetive). La deuxième suppose que
la apaité d'un disque protoplanétaire à former des planètes dépendrait de sa omposition
himique originelle, un disque plus rihe en éléments lourds (siliates, poussières) formant
alors plus failement des planètes.
1.4.3 Distribution des masses des planètes
La distribution des masses minimales des ompagnons d'étoiles de type solaire fait appa-
raître deux types de population (Fig. 1.10) : planètes et étoiles de faible masse. La distribution
de masses des planètes géantes ne serait don pas le prolongement de la distribution de masses
des étoiles, e qui milite pour des proessus de formation diérents. Ces deux populations sont
séparées par une zone peu peuplée entre 20 et 80MJup (du moins pour des périodes inférieures
à 10 ans), orrespondant au domaine des naines brunes, et que l'on appelle pour ela le dé-
sert des naines brunes (Halbwahs et al. 2000) : moins de 0,5% d'étoiles possèderaient un
ompagnon naine brune en orbite rapprohée (a≤3-4 UA).
En e qui onerne la distribution des masses des planètes (issue de la distribution des
masses minimales orrigées de la distribution des inlinaisons orbitales i) et en ne onsidérant
que le as de masses supérieures à 1 MJup, on onstate une forte déroissane du nombre de
planètes ave leur masse. Mary et al. (2005) proposent ainsi une dépendane de la forme
dN
dM ∝M−1.05 pour leur éhantillon FGKM. Cette distribution semble subir une oupure vers
10 MJup, ave ependant un plateau résiduel jusqu'à environ 15-20 MJup (Fig. 1.10, Jorissen
et al. 2001), i.e. jusqu'à e qui pourrait onstituer une zone de reouvrement entre planètes et
naines brunes. Par ailleurs, la diminution du nombre de planètes pour des masses inférieures à
1MJup s'explique par la limite de sensibilité des instruments. Si la distribution de es planètes
de plus faible masse suit le même type de loi, on peut en fait s'attendre à déouvrir un grand
nombre de planètes de masse inférieure à la masse de Saturne.
Le fait que la oupure de la distribution planétaire interviendrait à 10 ou 20 MJup et non
13MJup est souvent présenté omme une preuve que la masse maximum des planètes n'est pas
liée à la masse limite de fusion de deutérium (13,6MJup plus préisément), et que la dénition
de la limite planète / naine brune devrait reposer sur le proessus de formation plutt que
sur ette masse limite. Cependant, le nombre de planètes détetées est enore insusant pour
arriver à ette onlusion, et la oupure de la distribution des masses des planètes pourrait
bien être ompatible ave la masse limite de fusion de deutérium, même si ette oïnidene
pourrait être fortuite. A nouveau, nous adopterons ii un point de vue pragmatique, et dirons
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Fig. 1.10  Distribution des masses des ompagnons d'étoiles de type solaire, selon une éhelle
logarithmique et en masse solaire (haut), et linéaire et en masse de Jupiter (bas). La ourbe traitillée
représente la distribution orrigée de la distribution des inlinaisons orbitales i (Jorissen et al. 2001).
qu'un orps est une planète si sa masse est inférieure à environ 13MJup et est en orbite autour
d'une étoile.
1.4.4 Distribution des périodes. Relation masse-période
Le grand nombre de détetion de planètes géantes très prohes de leur étoile-hte est a
priori surprenante, ar leur formation devrait intervenir au-delà de la limite des glaes d'après
les sénarios de formation. Ces observations ont onduit à ompléter es sénarios, en ajoutant
une phase de migration planétaire au sein du disque (Set 1.6.1). La distribution des périodes
et la relation entre la masse et la période des planètes détetées sont illustrées sur la Fig. 1.11.
On onstate l'absene de planètes plus massives que 2 MJup à ourtes périodes (< 100
jours) autour d'étoiles simples, (Udry et al. 2002, Zuker et al. 2002, Pätzold & Rauer 2002),
pourtant les plus failement détetables ave la méthode des vitesses radiales. On remarque
aussi le manque de planètes moins massives que 0,75 MJup à longue (> 100 jours) période
(Udry et al. 2002).
Ces observations peuvent s'expliquer par diérents proessus de migration, dans le adre du
sénario de formation présenté en Set 1.6.1. Ainsi, le taux de migration orbitale diminuerait
ave la masse de la planète (Trilling et al.1998, Nelson et al. 2000) ; omme les planètes
qui deviendront les plus massives se forment loin de leur étoile hte (où plus de matière
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Fig. 1.11  Relation masse-période. Gauhe : Position de toutes les planètes onnues dans un dia-
gramme (masse, période) (haut) et distribution de leur période (bas). Les planètes dans des systèmes
binaires sont indiquées par des arrés, les planètes autour d'étoiles simples par des erles. Droite :
Même diagramme et distribution pour les planètes autour d'étoiles simples seulement. Dans les dia-
grammes, les triangles orrespondent aux planètes les moins massives (Mp sin i ≤ 0, 75MJup), les
erles vides aux planètes de masse intermédiaire (entre 0,75 et 2 MJup) et les erles pleins aux pla-
nètes plus massives que 2 MJup. Pour les distributions, les pointillés orrespondent aux planètes les
moins massives (Mp sin i ≤ 0, 75MJup), les histogrammes ouverts aux planètes de masse intermédiaire
(entre 0,75 MJup et Mup), les hahures aux planètes plus massives que Mup, ave Mup = 4 ou 2 MJup.
Figure extraite de Udry et al. (2003).
est disponible), elles resteraient dans ette zone de formation, d'où le déit de planètes
massives à ourte période. Un proessus très eae de migration, dite emballée (Masset
& Papaloizou 2003), pour une masse inférieure à une valeur ritique de l'ordre de 1 MJup,
prohe de 0, 75 MJup, pourrait expliquer le déit de planètes peu massives à longue période.
Pour les planètes moins massives que 2 MJup, on remarque une plus forte onentration
à une période de quelques jours, i.e. une distane de seulement quelques entièmes d'UA par
rapport à l'étoile-hte. Pour ela, on appelle es dernières les Jupiters hauds, ou enore
Pégasides en référene au prototype 51Peg b. La onentration est moins forte pour des
périodes un peu plus grandes, entre 10 et 100 jours, i.e. des distanes de quelques dixièmes
d'UA. Ce n'est pas un biais observationnel ar le onentration au-delà de 100 jours de période
est à nouveau plus importante. Le tout se traduit par une vallée dans la distribution des
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Fig. 1.12  Diagramme masse-période des 9 exoplanètes ave transit. Figure extraite de Bouhy
et al. (2005a) annonçant la dernière planète à transiter déouverte (HD189733, représentée par un
erle).
périodes.
Dans le adre du modèle de formation planétaire, es planètes subiraient le proessus
de migration, qui serait stoppée à une distane de l'ordre de 0,04 UA, par un proessus
enore mal diserné : tronature du disque près de l'étoile entraînant un arrêt des interations
planète / disque à l'origine de la migration, interation de la planète ave le hamp magnétique
de l'étoile...
1.4.5 Relation masse-période des planètes à transit
Une orrélation entre masse et période pour les 6 premières planètes détetées ave la
méthode des transits a été mise en évidene (Mazeh et al. 2005).
Une interprétation (Barae et al. 2004) suppose que les Jupiter hauds s'évaporent ra-
pidement si leur masse est inférieure à une masse ritique qui dépendrait linéairement de la
distane à l'étoile. Cependant, ette interprétation n'explique pas que seules les planètes ayant
ette masse seuil seraient observées.
Depuis, 3 autres planètes à transit ont été déouvertes (Fig. 1.12). L'une d'entre-elles,
HD149026, (Sato et al. 2005) se retrouve bien en dessous de ette ourbe, mettant à mal la
orrélation. Néanmoins, ette planète a un petit rayon pour sa masse et don a vraisemblable-
ment un noyau solide de grande taille et une struture diérente des autres planètes à transit.
La masse ritique d'évaporation d'un tel objet pourrait être plus petite...
1.4.6 Distribution des exentriités. Relation exentriité-période
L'exentriité est souvent diile à déterminer préisément, mais la majorité des orbites
planétaires sont assez, voire très exentriques, ave < e > = 0,29 pour les planètes de période
supérieure à 6 jours. Une expliation pourrait être la diérene de la vitesse de migration au
sein des planètes migrant dans le disque lors de la formation du système ; elles seraient alors
amenées à interagir fortement, et lors de l'interation entre deux planètes, l'une d'elle serait
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Fig. 1.13  Diagramme exentriité - période des exoplanètes détetées. Les arrés vides représentent
les planètes se trouvant dans un système stellaire multiple, les erles représentant le as d'une étoile
simple. Les erles vides orrespondent aux planètes appartenant à un système planétaire multiple. La
ligne en pointillés indique la période limite de irularisation d'environ 6 jours (Halbwahs et al. 2005).
La ligne en traitillés délimite le domaine e > 0,05 et P < 40 j. Les triangles représentent les planètes
appartenant à un éhantillon biaisé en métalliité ou dédié à la reherhe de transit photométrique.
Les astérisques représentent les planètes de la masse de Neptune.
généralement éjetée et l'autre verrait son orbite devenir assez exentrique (Weidenshilling
et al. 1996, Rasio et al. 1996, Lin & Ida 1997, Ford et al. 2001). Une autre expliation pourrait
être l'interation entre planètes et planétésimaux lors du proessus de formation (Levison et
al. 1998), ou enore la perturbation de l'orbite par des ompagnons stellaires distants (Mazeh
et al. 1997, Holman et al. 1997). Mais auun des méanismes proposés n'est apable à lui seul
de rendre ompte de la distribution observée des exentriités.
La gure 1.13 illustre la distribution de l'exentriité en fontion de la période des orbites
des planètes détetées. Les planètes géantes à ourte période (< 6 jours) ont presque toutes
une exentriité prohe de 0 ; elles auraient subies une irularisation de leur orbite par eets
de marées (Halbwahs 2005). Parmi les planètes détetées à ourte période, ertaines ont en
revanhe une exentriité non nulle, omprise entre 0,1 et 0,2 : es planètes appartiennent à
un système stellaire multiple et/ou ont une masse peu élevée, similaire à elle de Neptune.
Par ailleurs, les planètes les plus massives (> 5 MJup) ont toutes des exentriités plus
grandes que les planètes moins massives, e qui est surprenant si les planètes se forment sur
des orbites quasi-irulaires, vue leur plus grande inertie et don leur plus grande résistane
à des perturbations.
Enn, quelques planètes à longue période et faible exentriité ommenent à être déte-
tées, et forment un sous-ensemble appelé analogues du Système Solaire.
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1.4.7 Les systèmes planétaires multiples
Aujourd'hui plus de 40 des 180 exoplanètes onnues sont dans des systèmes multiplané-
taires, soit ∼ 25 %. Quatre planètes ont ainsi été détetées autour de 55 Cn, trois autour
de Upsilon Andromedae, HD37124 et GJ 876. Les interations entre planètes peuvent om-
pliquer la reherhe de solutions orbitales, ar il faut parfois prendre en ompte l'interation
gravitationnelle planète / planète en plus des interations gravitationnelles ave l'étoile.
L'étude des systèmes planétaires est une soure d'informations supplémentaires pour om-
prendre la formation des planètes. Par exemple, les orbites oupées par diérentes planètes
seront plus stables si les périodes de es orbites sont dans un rapport entier les unes ave les
autres (systèmes résonnants). D'autres systèmes dits hiérarhiques sont onstitués de planètes
aux périodes d'ordres de grandeur très diérents.
Les paramètres orbitaux des systèmes planétaires multiples semblent similaires à eux des
planètes seules (atuellement), omme illustré par exemple sur la gure 1.13.
1.4.8 Inuene de la multipliité de l'étoile-hte
Les propriétés de la vingtaine de planètes se trouvant dans un système stellaire multiple
semblent diérentes de elles des planètes orbitant autour d'étoiles simples. Par exemple,
toutes les planètes massives (Mp sin i > 2MJup) à ourte période (< 100 j) se trouvent dans
un système multiple (1.4.4). Par ailleurs, les planètes à ourte période (< 40 j) se trouvant
dans un système stellaire multiple ont tendane à avoir une orbite de plus faible exentriité
que dans le as d'étoiles simples (Eggenberger et al. 2004). Il est à noter qu'il existe un biais
observationnel envers les planètes à ourte période se trouvant dans un système binaire à
longue période, situation plus favorable dans le as de l'analyse de vitesses radiales.
Comme proposé par Zuker & Mazeh (2002), la présene d'un ompagnon stellaire et/ou
sub-stellaire peut induire des méanismes de formation planétaire diérents, en inuant sur le
disque, la roissane des planétésimaux, le proessus de migration, la stabilité de l'orbite... Cei
pourrait expliquer, par exemple, l'existene de es planètes massives à ourte période, qui ont
pu être déplaées d'une orbite extérieure vers une orbite très serrée suite à des perturbations
gravitationnelles, ainsi que la faible valeur de l'exentriité des planètes à ourte période.
1.4.9 Inuene de la masse de l'étoile-hte. Cas des naines F
La plupart des planètes détetées jusqu'à aujourd'hui ont une étoile-hte de type solaire
(F tardif, G, K). Autour d'étoiles naines M, moins massives que les préédentes, 5 planètes
ont été détetées dont 3 ont une masse inférieure à 21 M⊕ ; les planètes géantes pourraient
don être rares autour des naines M. Les modèles de formation (Ida & Lin 2005) prédisent
d'ailleurs un pi d'abondane de planètes de la masse de Neptune autour de es étoiles naines
M, mais pas pour les planètes de la masse de Jupiter. Dans le as d'étoiles de type solaire,
es modèles prédisent en revanhe deux pis d'abondane, pour les planètes de la masse de
Jupiter et pour elles de la masse de Neptune.
1.4. PROPRIÉTÉS STATISTIQUES DES PLANÈTES DÉTECTÉES 33
La reherhe de planètes autour d'étoiles naines A et F (Galland et al. 2005ab), ainsi
qu'autour d'étoiles géantes G et K (Setiawan et al. 2005 ; Sato et al. 2004 ; Hatzes et al.
2005) permet d'élargir l'espae des paramètres vers des masses plus grandes et des états
d'évolution diérents. A terme, es reherhes permettront de mieux onnaître la dépendane
des méanismes de formation planétaire en fontion de la masse de l'étoile-hte. A e jour,
auune planète n'a été détetée autour d'une étoile A, et seulement une poignée autour d'
étoiles F. Noter qu'à masse donnée, une métalliité plus grande rend l'indie de ouleur B-V
plus grand (l'étoile est plus rouge), et l'étoile a tendane à être lassée dans un type spetral
plus tardif. Ainsi, HD33564 ave pourtant une masse évaluée à 1,25 M⊙, est lassée F6V sans
doute du fait de sa métalliité assez faible ([Fe/H=-0,12℄).
Etoile Type M⋆ [Fe/H℄ Mp P a e
spetral (M⊙) (MJup) (jours) (UA)
HD89744b F7V 1.4 0.18 7.99 256.61 0.89 0.67
HD169830b F8V 1.4 0.21 2.88 225.62 0.81 0.31
HD169830 F8V 1.4 0.21 4.04 2102 3.6 0.33
HD19994b F8V 1.35 0.23 2 454 1.3 0.2
TauBoob F7V 1.3 0.28 3.9 3.31 0.05 0.
UpsAndb F8V 1.3 0.09 0.69 4.62 0.06 0.01
UpsAnd F8V 1.3 0.09 1.89 241.5 0.83 0.28
UpsAndd F8V 1.3 0.09 3.75 1284 2.53 0.27
HD208487b G2V 1.3 -0.06 0.45 123 0.49 0.32
HD108147b F8/G0V 1.27 0.2 0.4 10.9 0.1 0.5
HD89307b G0V 1.27 - 2.73 3090 4.15 0.27
HD216435b G0V 1.25 0.15 1.49 1442.92 2.7 0.34
HD33564b F6V 1.25 -0.12 9.1 388 1.1 0.34
HD179949b F8V 1.24 0.02 0.98 3.09 0.04 0.05
HD136118b F9V 1.24 -0.07 11.9 1209 2.3 0.37
Tab. 1.2  Caratéristiques des planètes détetées autour d'étoiles naines plus massives que 1,2 M⊙.
Le tableau 1.2 passe en revue les étoiles naines F (voire G) plus massives que 1,2 M⊙
autour desquelles une planète a été détetée. Parmi es 11 étoiles, dont 2 as de systèmes
multiplanétaires, les périodes se distribuent entre 3,3 et 3000 jours (demi-grand axe allant de
0,05 à 4,15 UA), les masses minimum entre 0,4 et 12 MJup, les exentriités entre 0 et 0,7.
Le diagramme masse-période de es planètes est visible sur la gure 1.14 (gauhe). Comme
dans le as de l'ensemble des planètes détetées en vitesses radiales, il n'existe pas de planète
plus massive que 1 MJup ave une période inférieure à 100 j autour d'une étoile simple. Il
ne semble pas se dégager de diérene ave le as d'étoiles moins massives, mais les étoiles
onsidérées ii ont une masse inférieure à 1,4 M⊙. La détetion de planètes autour d'étoiles
















































Fig. 1.14  Gauhe : diagramme masse-période des étoiles F (voire G) à planète, plus massives
que 1,2 M⊙. La roix orrespond à Tau Boo, qui appartient à un système stellaire double. La ligne
pointillée vertiale orrespond à une période de 100 j, elle horizontale à une masse de 1MJup.Droite :
diagramme exentriité-période pour es étoiles. Les lignes pointillées vertiales orrespondent à des
périodes de 6 et 40 j, elle horizontale à une exentriité de 0,05.
plus massives apporterait un élairage intéressant. Les exentriités, elles, tendent aussi vers
0 quand la période est plus petite que quelques jours (irularisation de l'orbite par eets de
marées ave l'étoile) ; ependant, on remarque que pour des périodes supérieures à quelques
jours, elles sont quasiment toutes (10 sur 12) omprises entre 0,2 et 0,4 et ne ouvrent pas aussi
uniformément l'espae (e, P) que dans le as des étoiles moins massives (Fig. 1.14, droite).
Etoile Type spetral M⋆ Mp P
(M⊙) (MJup) (jours)
HD13189b K2II 4.5 14 471.6
HD11977b G8.5III 1.91 6.54 711
HD104985b G9III 1.5 6.3 198.2
HD47536b KOII 1.1 4.96 712.13
HIP 75458b K2III 1.05 8.64 550.65
HD219449b K0III - 2.9 182
HD59686b K2III - 5.25 303
Tab. 1.3  Quelques aratéristiques physiques des planètes détetées autour d'étoiles géantes.
Le tableau 1.3 onerne les étoiles géantes (i.e. à un stade évolutif avané) à planète :
les périodes sont toutes supérieures à 180 jours, e qui n'est pas étonnant vu le rayon de es
étoiles géantes, et l'impossibilité qu'une planète existe à l'intérieur de l'étoile. Par ailleurs,
toutes les planètes détetées ont une masse supérieure à environ 3 MJup, mais il pourrait ne
s'agir que d'un biais observationnel lié à la méthode de détetion (vitesses radiales).
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Fig. 1.15  Images oronographiques de la naine brune Gl 229 B, en orbite autour de l'étoile de faible
masse Gl 229 A (M3V, située à 13.6 p). Ce ompagnon naine brune (Teff ∼ 900 K et M = 30 MJ) a
été déteté par Nakajima (1995) à l'Observatoire du Palomar en 1994, puis en 1995 ave le télesope
spatial Hubble. Il est le prototype de la naine T.
1.5 Propriétés des naines brunes détetées
La détetion des premières naines brunes est intervenue presque simultanément à elle des
premières planètes extrasolaires, au milieu des années 90, mais ave une méthode diérente :
l'imagerie direte. Comme souvent, e sont les progrès tehnologiques qui ont permit l'émer-
gene des instruments néessaires. Déteteurs infrarouges et surfaes olletries susantes
ont onduit à la déouverte de naines brunes dans le hamp, par exemple PPL 15 (Stauer et
al. 1994) et Teide 1 (Rebolo et al. 1995) dans l'assoiation des Pléiades, âgée de 120 millions
d'années et située à 125 p. Les progrès de l'imagerie à haut ontraste et à haute résolu-
tion angulaire permirent la déouverte d'un premier ompagnon naine brune autour d'une
étoile, Gliese 229 (Nakajima 1995, Fig. 1.15). Ce ompagnon avait la partiularité d'être plus
froid que les objets sub-stellaires préédents. De vastes relevés grand hamp, dans l'infra-
rouge, furent alors lanés, tels que DENIS ou 2MASS. Plus de 400 objets ayant une masse
dans le régime sub-stellaire sont aujourd'hui détetés dans le hamp. Les naines brunes ont
été lassées en 2 groupes, suivant leurs propriétés spetrosopiques reétant leur omposition
atmosphérique : les naines L et T. Il s'agit d'une extension de la lassiation standard de
Harvard qui lasse suivant leur température eetive les étoiles de la séquene prinipale des
types O aux types M, et qui fut réée elle-aussi sur des bases observationnelles. Les propriétés
photométriques de es deux nouvelles lasses d'objets sub-stellaires sont dérites par Legget
et al. (2002).
Le premier groupe rassemble les objets ayant des aratéristiques prohes de l'objet pro-
totypique GD 165 B (Teff ∼ 1900 K et Mp ∼ 70 MJup). Martin et al. (1997), puis Kirkpatrik
et al. (1999) ont dénit une nouvelle lasse spetrale pour es objets : les naines L. Elles
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se distinguent des étoiles M tardives par la disparition des bandes d'oxydes métalliques TiO
et VO, l'augmentation de l'importane des raies de NaI et KI, la présene forte de raies
de H2O, et l'existene de raies de CO et d'hybrides métalliques omme CrH et FeH. Ces
objets ont une luminosité plus grande dans l'infrarouge, ave un indie de ouleur typique
(J − K ∼ 1.0 − 1.5), que l'on interprète par la présene de poussières dans l'atmosphère.
La masse n'est pas représentative de la transition entre naines M tardives et naines L. Ainsi,
ertaines étoiles lassées M ont une masse pouvant être aussi petite que 20 MJup.
Le deuxième groupe rassemble des objets plus froids, ayant des aratéristiques prohes
de l'objet prototypique Gl 229 B (Teff ∼ 900 K et Mp = 30 MJup). Ils onstituent une
autre nouvelle lasse spetrale : les naines T. La transition spetrale entre les naines L et
T est dérite par Geballe et al. (2002). Dans le spetre infrarouge apparaissent des bandes
d'absorption de CH4, il existe enore elles de H2O et elles de CO disparaissent. Les fortes
raies en absorption dans les bandes H et K impliquent que dans l'infrarouge, les naines T
sont plus bleues que les naines L (e qui aurait pu sembler paradoxal vue leurs températures
eetives), ave un indie de ouleur (J −K ∼ 0.− 0.5).
Conernant les naines brunes du hamp, de nombreuses études ont été menées dans les
amas ouverts d'étoiles tels que les Pléiades, σ Orionis, ǫ Orionis, le Trapèze, ρ Ophiuus,
le Chaméléon... Elle permettent notamment de mieux ontraindre la fontion de masse :
dN
dM ∝ M−α, ave α ompris entre 0,8 et 1,2 si M est ompris entre 0,005 et 1 M⊙ (e.g. Bouvier
1998 et Bihain 2004). Par ailleurs, le taux de binarité pour des séparations allant de 5 à 20 UA
serait de l'ordre de 15% (e.g. Bouy 2003).
Les questions onernant es objets sont aujourd'hui nombreuses : les naines brunes du
hamp et elles ompagnons d'une étoile ont-elles la même distribution de masse, les naines
brunes du hamp peuvent-elles être entourées d'un disque, quelle est la distribution spatiale
des naines brunes, l'inuene de la binarité et de la multipliité... ?
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1.6 Sénarios de formation
Selon les sénarios de formation les plus répandus atuellement, les planètes se formeraient
dans le disque entourant les étoiles en formation, et seraient don des sous-produits de la
formation stellaire, alors que les naines brunes se formeraient de façon similaire aux étoiles.
Ces sénarios sont développés i-dessous.
1.6.1 Formation planétaire essentiellement par arétion
Le sénario de formation des planètes généralement retenu est basé sur le modèle d'a-
rétion de oeur (Pollak et al. 1996), dans lequel les planètes se forment à partir de grains
de matière qui grossissent par un proessus d'arétion au sein d'un disque protoplanétaire,
et forment des oeurs solides. A lui tout seul, e modèle d'arétion de oeur ne rend epen-
dant pas ompte de toutes les observations de systèmes exoplanétaires et du Système Solaire,
notamment en terme de durée de formation par rapport à la durée de dissipation du disque
(environ 10 millions d'années).
Un sénario alternatif au modèle d'arétion de oeur explique la formation de planètes
géantes par une instabilité gravitationnelle dans le disque protoplanétaire (Boss 1997), sur des
éhelles de temps plus rapides que le modèle d'arétion, mais dans des disques plus massifs.
La formation des planètes pourrait faire intervenir es deux types de proessus, et être
dérite par le modèle d'arétion de oeur (Pollak et al. 1996), ave toutefois des instabilités
gravitationnelles pouvant intervenir par exemple lors de la roissane des grains de la taille
du cm au km pour former des planétésimaux (Youdin & Shu 2002), et lors de la roissane
des planètes géantes, par apture emballée du gaz environnant (Ikoma et al. 2000). Ce type
de sénario, à base d'arétion mais faisant aussi intervenir des instabilités gravitationnelles,
permettrait la formation des planètes géantes en quelques millions d'années, avant la dissi-
pation du disque ; il est développé i-dessous. Pour une revue, voir par exemple Lissauer &
Stevenson (2006).
Formation et omposition du disque protoplanétaire
Le sénario retenu pour la formation des étoiles onsidère en premier lieu un nuage de
gaz et de poussière, se fragmentant suite à des instabilités gravitationnelles, haque fragment
s'eondrant alors sur lui-même. L'existene d'un moment inétique initial et la onservation
de elui-i résulte en la rotation propre de haque fragment suivant un ertain axe, et en la
formation d'un disque de matière, tournant autour d'une étoile entrale en formation et se
refroidissant lentement. Ce disque a deux omposantes prinipales : un disque épais de gaz
(stable seulement dans les régions susamment froides i.e. éloignées de l'étoile) dans lequel
baigne un disque de matériaux solides, plus n suite au freinage résultant des interations ave
le gaz. Ces matériaux solides sont onstitués de siliates et de métaux omme le arbone et le
fer (qui peuvent se ondenser partout dans le disque), et dans les régions susamment froides
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Fig. 1.16  Struture et omposition d'un disque protoplanétaire suivant la distane à l'étoile entrale,
illustrées dans le as du Système Solaire.
i.e. éloignées de l'étoile, d'éléments plus volatiles (eau, ammoniaque, oxydes de arbone...)
ondensés sous forme de glaes.
Les densités surfaiques de poussière Σs et de gaz Σg sont souvent paramétrées d'après la
nébuleuse solaire de masse minimum (Hayashi 1981) suivant :
Σs,g(t) [g cm
−2] = Is,g fs,g(t) hs,g (a[UA])−3/2 ave Is = 10 ηice et Ig = 2.4 103, où ηice est
une fontion réneau délimitant la limite des glaes, 'est-à-dire la distane au delà de laquelle
l'eau est sous forme de glae (aice = 2, 7
√
L⋆/L⊙ [UA]) : ηice = 1 si a < aice et 4 sinon.
fs et fg dérivent la dépendane temporelle : le gaz se dissipe ave un temps aratéristique
τcar hoisi entre 1 et 10 millions d'années, tandis que la poussière n'est éliminée que par le
méanisme d'arétion sur les oeurs, et on onsidère fs omme onstant au ours du temps :
fg = fg,0 exp(− tτcar ) et fs = Cte. hs et hg sont des fateurs d'éhelle qui aordent fs et fg
selon la masse de l'étoile onsidérée : hg = hs = (M⋆/M⊙)0,1,2.
La relation entre la masse du disque et la masse de l'étoile est mal onnue. Ida & Lin
(2005) préfèrent un modèle où la masse du disque dépendrait quadratiquement de la masse de
l'étoile ar pour les étoiles TTauri on observe que le taux d'arétion de matière sur l'étoile
est quadratiquement proportionnel à sa masse (Muzerolle et al. 2003, Natta et al. 2004), e
qui laisse supposer que la matière disponible suit la même loi. D'autres auteurs retiennent
une relation linéaire ou onstante entre la masse du disque et la masse de l'étoile.
Le modèle de l'arétion de oeur
Dans le disque protoplanétaire dérit i-dessus, les grains onstitués de poussières voire de
glaes s'agglomèrent et forment des orps de plus en plus gros, jusqu'à atteindre une taille de
l'ordre du kilomètre : les planétésimaux. La roissane de la taille du µm au cm mettrait en
jeu des fores életrostatiques de type Van der Waals. La roissane de la taille du cm au km
est, elle, très mal onnue, et il existe plusieurs sénarios pour tenter de l'expliquer. L'un d'eux
est la roissane des grains par ollisions inélastiques (Benz 2000). Un autre sénario (Youdin
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& Shu 2002) met en jeu des surdensités de grains qui pourraient devenir gravitationnellement
instables et s'eondrer en planétésimaux. Toujours est-il que se formeraient des planétésimaux,
grossissant à leur tour, par ollisions inélastiques suessives engendrées par les interations
gravitationnelles, pour former des embryons planétaires ou protoplanètes. La masse d'un
embryon dépend des densités surfaiques du disque, de la masse typique des planétésimaux
















Dans la région interne du disque se produisent des ollisions entre protoplanètes, ondui-
sant à des orps plus gros après ré-arétion des fragments issus des ollisions, et formant au
nal des planètes telluriques (omme la Terre ou Mars). Dans la région externe du disque,
où plus de matériel est disponible suite à l'existene de glaes et à la dépendane au ube de la
masse disponible en fontion de la distane à l'étoile, les embryons sont plus massifs. De plus,
la présene de glae failite le proessus d'arétion via un meilleur ollage. On peut dénir
une zone d'alimentation, orrespondant à la zone d'inuene ou de apture de la planète en
formation. Cette zone est dérite ave le rayon de Hill (rH = a(Mp/ 3M⋆)
1/3
) et tout orps
de plus petite masse ompris dans une sphère de rayon ∼ 10 rH est suseptible d'être arété
par l'embryon dominant, à un rythme Mp/M˙p. Les embryons susamment massifs (région
externe) arrivent à apturer le gaz environnant, et peuvent ainsi devenir enore plus massifs
et atteindre une masse ritique (entre 5 et 15 M⊕) 1 au-delà de laquelle la apture du gaz
se produit de manière emballée, par instabilité gravitationnelle (Stevenson 1982, Ikoma et al.
2000). Ce proessus aboutit nalement aux planètes géantes gazeuses telles que Jupiter
ou Saturne.
La formation nale des planètes s'eetue aux dépends des autres planétésimaux : on parle
de phase oligarhique de la roissane des oeurs planétaires, au sein d'un disque de débris :
les petits planétésimaux restants dans l'environnement des planètes forment des satellites,
des anneaux ou bien sont éjetés et tombent alors sur l'étoile ou les planètes (bombardement
dit tardif, formant des ratères d'impat), ou bien peuplent l'équivalent Solaire de la einture
d'astéroïdes (anneau entre les orbites de Mars et Jupiter), de la einture de Kuiper (anneau
s'étendant d'environ 30 UA à 100-150 UA) et du nuage de Oort (nuage formant un réservoir
ométaire aux onns du Système Solaire, à plusieurs dizaines de milliers d'UA du Soleil). Les
interations entre planètes onduisent à d'autres ollisions, qui peuvent expliquer la formation
de la Lune et le basulement de l'axe de rotation d'Uranus.
Si la planète en formation a arété toute la matière à sa disposition dans la zone d'alimen-




Cette masse ritique s'évalue en onsidérant que le gaz enveloppant la planète n'est plus en équilibre
hydrostatique. On obtient ainsi : Mcritp [M⊕] ≃ 10 (M˙c[10
−6M⊙/yr])
0.25.
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Le proessus de migration
Mais la formation et l'évolution des planètes ne se limite pas forément à es proessus.
Leur interation ave les restes du disque peut se traduire par des méanisme de freinage ou
d'aélération onduisant à la migration (Lin et al. 1996, Ward 1997) de ertaines d'entre-
elles au sein du disque, les faisant se rapproher ou s'éloigner de l'étoile.
Ce phénomène se produirait si la masse de la planète est supérieure à une valeur ri-
tique Mp,mig = AνM
crit
g , ave Aν ompris entre 1 et 10 (migration de type II) et M
crit
g
la masse seuil à partir de laquelle le disque est loalement vidé du gaz (on dit que la
planète a ouvert un espae dans le disque, Artymowiz & Lubow 1994) : M critg [M⊕] ≃
3 (α/10−4)(a[UA])1/2(L⋆[L⊙])1/4 (où α est lié à la visosité du disque). La masse de la planète
au moment où et espae est vidé est Mp,gap = AMg,gap (Bryden et al. 1999) ave A ∼ 3 et
Mg,gap[M⊕] = 120 (a[UA])3/4(L⋆[L⊙])3/8(M ∗ [M⊙])−1/2. La vitesse de migration est liée au
temps typique de migration : a˙ ≃ a/τmig ave τmig[ans] = 106 f−1g h−1g (α/10−4)(Mp[MJ])(a[UA])1/2.
La migration s'arrête soit une fois le disque dissipé (fg → 0), soit par la hute de la planète
sur l'étoile, soit par un autre méanisme laissant la planète sur une orbite de ourte pé-
riode (a ∼ 0, 04 UA) omme suggéré observationnellement. Ces autres méanismes pourraient
mettre en jeu une tronature du disque près de l'étoile, entraînant un arrêt des interations
planète / disque à l'origine de la migration, ou bien enore l'interation de la planète ave le
hamp magnétique de l'étoile...
Les aratéristiques de la migration dépendraient notamment de la masse relative de la
planète et du disque : elle serait d'autant plus eae que e rapport est petit. Par ailleurs,
la migration fournirait une alimentation supplémentaire en poussière, en planétésimaux et en
gaz (la zone d'alimentation serait renouvelée ontinûment) et augmenterait ainsi la masse de
es planètes et/ou diminuerait leur temps de formation, suivant la durée de vie du disque.
Au maximum, une planète pourrait aréter toute la matière intérieure à sa position initiale
a et atteindre ainsi une masse πa2Σs. Enn, les orbites nalement oupées par diérentes
planètes seront plus stables si es orbites sont en résonane les unes ave les autres.
Observation de disques
Le premier disque déteté a été elui autour de l'étoile β Pitoris (Smith & Terrile, 1984).
On pense qu'il s'agit d'un disque de débris, et l'interprétation de raies spetrales en absorp-
tion, variables au ours du temps et ave diérentes vitesses radiales, fait appel à la hute de
omètes sur l'étoile qui se produirait dans e système (Lagrange et al., 2004). Par ailleurs,
l'existene d'un gauhissement du disque, ainsi que d'un espae entral apparemment dé-
pourvu de matière (Fig. 1.17) pourrait être dû à une ou des planète(s) géante(s).
D'autres disques de débris ont été imagés, par exemple autour de HD141569 (Augereau
et al. 1999) et HR4796 (Shneider et al. 1999) omme illustré sur la Fig. 1.17. Des disques
que l'on pense plus évolués ont également été détetés, omme par exemple autour de Véga.
Dans le adre de la omparaison des proessus de formation autour d'étoiles de masse
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Fig. 1.17  Gauhe : disque de débris autour de β Pitoris. Cette image a été obtenue ave le télesope
de 3,6-m de l' ESO, ouplé au système d'optique adaptative ADONIS (Mouillet et al. 1997). Droite :
disques autour de HD141569 et HR4796.
diérentes, il est intéressant de noter que pour un même âge de quelques millions d'années,
les disques autour d'étoiles TTauri paraissent moins évolués que les disques autour d'étoiles
plus massives telle que HD141569 et HR4796 (Lagrange & Augereau 2004). Cei tendrait à
montrer que, de même que l'étoile entrale, les disques autour d'étoiles plus massives évoluent
plus vite ; les proessus de formation planétaire pourraient alors prendre n plus rapidement.
Par ailleurs, on peut s'attendre à e que e soit l'éhelle de temps d'évolution de la omposante
gazeuse qui soit la plus aetée (rayonnement UV de l'étoile), et imaginer ainsi que les planètes
formées autour d'étoiles plus massives aient une plus grande proportion d'éléments solides.
En e qui onerne la possibilité de formation de planètes, la plus grande quantité de
matériaux potentiellement disponible autour des étoiles massives, omme nous allons le voir,
pourrait ompenser et arrêt plus rapide des proessus de formation planétaire.
1.6.2 Inuene de la masse de l'étoile-hte : as des naines F
Dans le sénario de formation planétaire que nous avons exposé, de nombreuses grandeurs
dépendent de la masse de l'étoile :
• la masse du disque augmenterait ave la masse de l'étoile-hte, suivant une dépendane
linéaire ou quadratique suivant les modèles.
• les densités surfaiques de poussière (via ηice et hs), de gaz (via hg), ar la limite des
glaes se situe à aice[UA] = 2, 7
√
L⋆/L⊙ et hg = hs = (M⋆/M⊙)0,1,2. Ces densités sont don
plus grandes pour les étoiles A-F, et la limite des glaes est plus éloignée de l'étoile.
• la masse typique des planétésimauxMc est, elle aussi, plus élevée. La zone d'alimentation
des embryons, dénie par le rayon de Hill, est plus petite pour une étoile de plus grande masse.
La masse à laquelle se stabilise une planète en l'absene de migration, Mp,is, est plus grande.
• la masse ritique Mp,mig au-delà de laquelle se produit le proessus de migration est plus
grande, ainsi que la masse seuil pour l'ouverture d'un espae dans le disque.
Les planètes formées seraient don plus massives pour les étoiles A-F que pour les étoiles
de type solaire (si le disque est eetivement plus massif). Le proessus de migration serait
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moins eae pour les étoiles A-F, à masse de planète donnée.
L'inuene de la masse de l'étoile-hte sur le proessus de formation planétaire est disuté
par exemple par Ida & Lin (2005). A l'aide d'un modèle semi-analytique, semi-numérique,
es auteurs simulent l'évolution de planétésimaux dans un diagramme masse-période. Les
onditions initiales de leurs simulations sont, pour haque embryon planétaire, sa distane
initiale à l'étoile (demi-grand axe), les densités de surfaes du gaz et de la poussière de son
disque parent. Un nombre important de planétésimaux sont ainsi générés de manière aléatoire
(simulation Monte Carlo). Leur évolution est ensuite régie par les équations générales de la
formation planétaire. Les paramètres de es équations sont soit issus d'autres modèles (e.g.
la visosité) soit dérivés des observations (e.g. le temps typique de dissipation du gaz dans
les disques). La planète formée par haque embryon est aratérisée par sa masse (somme des
matériaux solides et gazeux arétés) et par une position, pour autant qu'elle ait survéu à
la migration. Une analyse statistique du diagramme masse-période résultant devient possible,
en vue d'une omparaison ave les observations. Une étude similaire a été menée par Alibert
et al. (2005).
Autour des étoiles de ∼ 1 M⊙, Ida & Lin prédisent deux populations de planètes à très
ourte période (a < 0,05 UA) omposées de planètes de la masse de Jupiter et de Neptune
(Fig. 1.18, haut et Fig. 1.18, bas). Autour des naines F, ils prédisent également es deux
populations, mais ave une abondane plus importante (N plus grand), et des masses plus
grandes (pis déplaés vers les masses plus élevées) que dans le as d'étoiles de type solaire,
e qui est en aord ave e que nous avons tiré plus haut du modèle de formation planétaire
standard. Leur lieu de formation se situerait dans les deux as en-deçà et au-delà de la limite
des glaes. Leurs simulations prédisent également un déit de planètes de la masse de Neptune
et une plus grande abondane de Jupiters aux périodes intermédiaires (0, 1− 1 UA), ave des
masses plus élevées. Le as des naines A n'est pour l'instant pas abordé.
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Fig. 1.18  Haut : distribution des masses des planètes formées pour : Gauhe : les très ourtes
périodes (afin < 0.05UA), Droite : périodes intermédiaires (0.1UA < afin < 1UA). Les erles pleins
orrespondent aux résultats de la simulation, les triangles vides aux observations (Ida & Lin 2005).
Bas : distribution des séparations et masses prédites par Ida & Lin (2005) : Gauhe : séparations et
masses nales, à t = 109 ans. Droite : séparations initiales et masses nales, pour diérentes masses de
l'étoile (0.2, 0.4, 0.6, 1.0, 1.5M⊙). La ligne ontinue ne indique Mp,is pour fs = 30, la ligne ontinue
épaisse la masse seuil (Mp,mig = AνMg,vis) pour l'initiation de la migration (ii Aν = 10) et la ligne
traitillée la masse limite (Mp,gap = A Mg,gap) pour l'ouverture d'un espae dans le disque (ii A=3,4).
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Fig. 1.19  Simulation de la fragmentation d'un nuage moléulaire suite à une perturbation. Dans les
zones de surdensité, des proessus ompétitifs entre arétion et interations dynamiques vont donner
naissane à des étoiles et des naines brunes, e très rapidement, en environ 3.10
5
ans. Il se forme
autant d'étoiles que de naines brunes.
1.6.3 Formation des naines brunes
Les proessus de formation et d'évolution des naines brunes sont mal ompris. Un sénario
possible est similaire à elui de la formation des étoiles, du moins au début, en onsidérant
un nuage s'eondrant suite à une perturbation gravitationnelle, dans lequel grossiraient par
arétion les futures naines brunes.
Eondrement gravitationnel dans un nuage
Ce sénario de formation des naines brunes (e.g. Bodenheimer 1999) est tout à fait similaire
à elui de la formation des étoiles : suite à une perturbation gravitationnelle, un nuage de gaz
et de poussières gravitationnellement instable se fragmente et les fragments s'eondrent sur
eux-mêmes. Ce proessus peut se produire si la densité des fragments est supérieure à une
densité ritique, dite de Jeans. Ce sénario paraît improbable, vue la faible masse des naines
brunes formées par rapport à la masse de Jeans assoiée à ette densité, même si sa valeur
diminue ave la température et en onsidérant don un nuage froid.
Ejetion de oeurs sub-stellaires formés par arétion
Un autre sénario (Reipurth & Clarke 2001), onsidérant là enore un nuage en frag-
mentation, suppose que les orps menant aux naines brunes grossissent par arétion de gaz
dans les zones de surdensités du nuages (Fig. 1.19). Ce proessus mène, sur des éhelles de
temps d'environ 105 ans, à la formation de oeurs sub-stellaires dans des systèmes multiples
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instables, dont ils peuvent être éjetés par interations dynamiques. Ces oeurs sub-stellaires
seraient alors privés d'alimentation en gaz et interrompraient leur roissane : e seraient alors
des étoiles manquées. On peut aussi imaginer que le oeur sub-stellaire reste en orbite stable
autour d'une étoile, devenant ainsi son ompagnon.
Ce proessus serait susamment eae pour former un nombre de naines brunes similaire
à elui des étoiles (Bate et al. 2002). Toutefois, ette étude ne prédit pas la fréquene de
formation des naines brunes isolées, des naines brunes ompagnons d'étoiles de diérentes
masses, des binaires de naines brunes ou des naines brunes abritant un disque irumstellaire.
Eondrement gravitationnel dans un disque
Un autre sénario pouvant expliquer la formation d'une naine brune en orbite autour
d'une étoile met en jeu une instabilité gravitationnelle dans le disque protoplanétaire d'une
étoile (Whitworth & Goodwin 2005), menant à l'eondrement de gaz et de poussières et
à la formation d'un oeur sub-stellaire de manière semblable aux méanismes de formation
stellaire.
D'autres sénarios sont également invoqués ; tous ne sont pas mutuellement exlusifs et
pourraient exister sous forme de proessus de formation onurrents.
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1.7 Reherhe autour de naines A-F : spetrosopie, imagerie
1.7.1 Propriétés aratéristiques des naines A-F
Fontion de masse
Les étoiles de type spetral A représentent entre 1/4 et 1/5 de toutes les étoiles visibles,
mais si on onsidère un éhantillon limité en distane, alors leur proportion tombe à moins de
1% ! A noter : les naines sont plus fréquentes que les autres.
Les étoiles de type spetral F représentent, elles, environ 14% de toutes les étoiles visibles,
mais si on onsidère un éhantillon limité en distane, alors leur proportion tombe à moins de
2,5% ! Par ailleurs, la moitié des étoiles F sont des naines.
Masse, rayon, température, gravité
Le tableau 1.5 rassemble quelques aratéristiques des étoiles naines de type spetral A et
F (ainsi que G, K, M pour omparaison), d'après Shmidt-Kaler (1982).
Type M⋆ R⋆ Teff log g/g⊙ U-B B-V R-I
Spetral (M⊙) (R⊙) (K)
B8V 3.8 3.0 11900 -0.4 -0.34
A0V 2.9 2.4 9520 -0.3 -0.02
A5V 2.0 1.7 8200 -0.15 +0.15
F0V 1.6 1.5 7200 -0.1 +0.30
F5V 1.4 1.3 6440 -0.1 +0.44
F8V 1.2 1.2 6200 -0.05 +0.5
G0V 1.05 1.1 6030 -0.05 +0.58
G5V 0.92 0.92 5770 +0.05 +0.68
K0V 0.79 0.85 5250 +0.05 +0.81
K5V 0.67 0.72 4350 +0.1 +1.15
M0V 0.51 0.60 3850 +0.15 +0.92
M5V 0.21 0.27 3240 +0.5 +1.61
M8V 0.06 0.10 2640 +0.5 +2.4
Tab. 1.4  Quelques aratéristiques physiques des étoiles naines appartenant à la séquene prini-
pale, de type spetral B8V à M8V. M⋆, R⋆, Teff et log g sont les masse, rayon, température eetive
et gravité de surfae de l'étoile. I.C. est son indie de ouleur : U-B pour le type spetral B8V, B-V
pour les types spetraux A à K, R-I pour les types spetraux M.
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Composition himique
Le spetre des étoiles A ne ontient presque pas de raies de HeI mais de fortes raies de
Balmer, de CaII, et d'autres raies métalliques de plus en plus fortes de A0 à A9 ; les éléments
prinipaux sont ainsi : H, FeI, FeII, CrI, CrII, TiI, TiII (2/3 de toutes les raies). Le nombre de
raies augmente rapidement de A0 à A9, et les raies se reouvrent plus ou moins. Par exemple,
pour les A0, le domaine de longueur d'onde ompris entre 3900 et 4500 Angström ontient 13
raies plus larges que 0,1 Angström ; pour les F2, 87 raies.
On dénote des aratéristiques spetrosopiques souvent très partiulières pour les étoiles
de type spetral B à F, notamment pour le CaII, SiII, CrII et pour les éléments rares. Certaines
étoiles, plus partiulières que d'autres, sont notées CP (Chemially Peuliar). De façon
générale, il existe une très forte individualité pour es étoile de type spetral préoe (Jashek
& Gomez, 1998).
Le spetre des étoiles de type spetral F ontient de fortes raies de CaII (K et H), qui
deviennent plus importantes que les raies de H, ainsi que beauoup de raies métalliques (FeI,
FeII, CrII, TiII ...).
Position dans le diagramme de Hertzsprung-Russel
La gure 1.20 montre la position des étoiles naines A-F, appartenant don à la séquene
prinipale, dans le diagramme de Hertzsprung-Russel.
Fig. 1.20  Position des étoiles naines A-F dans le diagramme de Hertzsprung-Russel.
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Caratéristiques du oeur et de l'enveloppe stellaire
Pour une masse de l'étoile M⋆ < 1,5 M⊙ (ordre de grandeur), les modèles de struture
stellaire prédisent l'existene d'un oeur radiatif, au entre duquel se déroulent des réations
nuléaires mettant en jeu la haîne p-p, et d'une enveloppe onvetive. Les mouvements de
onvetion se déroulant dans l'enveloppe sont dus à un fort gradient de température, déoulant
d'une forte variation de l'opaité elle-même liée à la transition entre hydrogène ionisé (en
profondeur) et hydrogène neutre (en surfae). Au-delà d'une masse de l'étoile M⋆ d'environ
1,5 M⊙ (ordre de grandeur), la température eetive devient de plus en plus grande, et la
quantité d'hydrogène neutre diminue, e qui entraîne une diminution des mouvements de
onvetion dans l'enveloppe, qui devient omplètement radiative pour une masse de l'étoile
de l'ordre de 2 à 3M⊙ (Shatzman & Praderie 1990). Par ailleurs, toujours pourM⋆ > 1,5M⊙,
le oeur devient onvetif, ar les réations nuléaires font alors intervenir la haîne CNO, d'où
une libération d'énergie plus grande et un plus grand gradient de température.
Intensité du hamp magnétique ; vitesse de rotation et autres onséquenes
La ombinaison de mouvements de onvetion et de la rotation diérentielle de l'étoile
engendre un hamp magnétique. Le hamp magnétique dans l'enveloppe et à l'extérieur d'une
étoile de masse plus grande que 1,5 - 2 M⊙ serait don d'intensité plus faible.
Or, quand il existe, le hamp magnétique est notamment à l'origine d'un ralentissement
de l'étoile, suite à une perte de moment inétique par interation entre e hamp et le milieu
extérieur (vent solaire...). Cei peut expliquer le saut observé dans la vitesse de rotation
projetée entre les étoiles naines A et F (domaine de masse de 1,5 - 2 M⊙ ; Erspamer & North
2003). Le tableau 1.5 fournit les vitesses de rotation projetées moyennes observées pour les
étoiles A et F, en fontion de diérents sous-types spetraux et lasses de luminosité (Jashek
& Jashek 1987).
Type lasse lasse lasse
Spetral V III I Ap Am
A0 119 22 40
A3 123 73
A5 130 96 28 40 43
A7 118 110




Tab. 1.5  Vitesse de rotation projetées moyennes (en km/s) en fontion du type spetral.
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Par ailleurs, on s'attend à e que les eets de l'existene d'un hamp magnétique, tels que
l'existene de tahes à la surfae stellaire ou l'existene de raies en émission dans les raies
en absorption de Ca H et K, soient moins importants voire inexistants pour es étoiles plus
massives que 1,5 - 2 M⊙.
Ainsi, pour es étoiles de type préoe, plus massives que 1,5 - 2 M⊙, la faible importane
de l'enveloppe onvetive entraîne un hamp magnétique faible d'où une plus grande vitesse
de rotation et par ailleurs une faible ativité magnétique (a priori). Les étoiles naines de type
spetral A préoe et intermédiaire seraient ainsi quasiment inatives, e que onrmerait leur
faible luminosité en rayons X, émis par la ouronne hauée de façon non radiative mais par le
hamp magnétique (Radik et al. 1998). On observe par ailleurs que les étoiles naines de type
spetral F intermédiaire sont très stables en terme d'ativité magnétique, e indépendamment
de leur vitesse de rotation (Radik et al. 1998), même si l'émission en UV atteint, elle, un pi
pour B-V = 0,28 (type spetral F0V typiquement) et est observée jusqu'à B-V = 0,25 (Simon
& Landsman 1991). Dans es as où une ativité est détetée en UV, elle n'est eetivement
pas orrélée ave v sin i pour les types spetraux plus préoes que F5V (Simon & Landsman
1991).
Au ontraire, pour les étoiles plus tardives, il existe un hamp magnétique plus ou moins
important, et on observe une ativité magnétique d'autant plus grande que la masse de l'étoile
est élevée et que sa vitesse de rotation est grande (Radik et al. 1998), mais dans e as 'est
la plus grande vitesse de rotation qui est la ause d'une plus grande ativité magnétique ; 'est
notamment le as des étoiles jeunes, de type TTauri.
Cas des naines Ap, Am, Ae
Les étoiles Ap (peuliar) et Am (magneti) ont une température eetive omprise entre
8000 et 30000K. Leur atmosphère montre une surabondane et/ou une déiene en ertains
éléments (métaux resp. Ca par exemple), suite à une séparation des éléments himiques par
la gravitation ou par la pression de radiation (stratiation vertiale). Cela se traduit par des
anomalies spetrales, diérentes suivant la température eetive et variables ave le temps.
Elles ont une faible vitesse de rotation (< 100 km/s), ayant vraisemblablement subi un ra-
lentissement important à ause du fort hamp magnétique supposé pouvoir exister pour es
étoiles. Les étoiles Am appartiennent presque toujours à un système binaire à ourte période
(1-100j) ; les interations entre les deux étoiles pourraient être à l'origine du ralentissement
de la rotation des étoiles sur elles-mêmes.
Le spetre des étoiles Ae (emission) ontient des raies en émission (Hα, voire CaII) ; leur
faible vitesse de rotation produit des raies nes de H.
Il existe très peu d'objets partiuliers parmi les étoiles F (on trouve ependant les étoiles
Fp et Fm, queue de la distribution des Ap et Am).
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ELODIE − HD1404 − A2V − vsini: 110km/s























ELODIE − HD102647 − A3V − vsini: 115km/s























ELODIE − HD6961 − A7V − vsini: 91km/s























ELODIE − HD58946 − F0V − vsini: 63km/s























ELODIE − HD134083 − F5V − vsini: 45km/s























ELODIE − HD69897 − F6V − vsini: 5km/s


















Fig. 1.21  Exemples de spetres aquis ave ELODIE. Noter l'eet du type spetral et de v sin i sur
le nombre, la profondeur et la largeur des raies.
1.7.2 Enjeux, diultés
La reherhe de planètes et de naines brunes autour d'étoiles de séquene prinipale mais
plus massives que le as des étoiles de type solaire doit permettre d'élairer le(s) proessus de
formation à l'origine de es orps, en faisant varier un paramètre du problème supplémentaire :
la masse de l'étoile-hte. A masse donnée, la omparaison ave le as des étoiles géantes
permettra, elle, d'évaluer l'impat de l'âge sur e(s) proessus. La seule existene d'une planète
autour d'une étoile A montrerait ainsi que des planètes ont le temps de se former autour de es
étoiles qui évoluent plus vite que les étoiles plus froides, et dont le disque pourrait également
se dissiper plus vite.
Mais les diultés de ette reherhe sont nombreuses et profondes, en partiulier ave la
tehnique du déalage Doppler des spetres de l'étoile.
Diultés de la méthode spetrosopique des vitesse radiales
La plupart des reherhes de planètes, du moins ave la prolique méthode des vitesses
radiales, se sont foalisées sur les étoiles de type spetral F tardif, G, K, M, ar es étoiles
possèdent un grand nombre de raies (plusieurs milliers), qui plus est peu élargies par rotation
de l'étoile sur elle-même (v sin i < 10 km/s typiquement). Les étoiles naines M posent des
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problèmes spéiques, omme la détermination du ontinuum (indétermination due à la très
grande abondane de raies d'absorption), mais surmontés par diérentes équipes.
Dans le as des étoiles A et F préoes, le nombre de raies d'absorption est souvent si
faible (quelques dizaines à quelques entaines) et leur profondeur si peu importante (suite à
un fort élargissement dû à la rotation rapide de l'étoile : v sin i varie de 5 km/s à plusieurs
entaines de km/s), que la plupart des ateurs du domaine pensaient jusqu'à réemment qu'il
était impossible de mesurer des vitesses radiales ave susamment de préision pour atteindre
le domaine planétaire.
De plus, la méthode de orrélation roisée numérique s'avérait inadaptée au as de es
étoiles possédant peu de raies d'absorption, qui plus est souvent très larges (v sin i grand)
et se superposant. Ces étoiles préoes ont aussi d'importantes spéiités spetrales, variant
d'une étoile à une autre, même au sein d'un même type spetral et d'une même lasse de
luminosité, et ave une vitesse de rotation similaire.
Mais nous disposons depuis peu d'une méthode permettant d'eetuer e type de re-
herhes sur des étoiles de type spetral A et F préoe, ayant le as éhéant une très grande
vitesse de rotation projetée ; ette méthode sera détaillée plus loin. Les deux paramètres-lés
en seront v sin i et l'indie de ouleur B-V (que l'on peut relier grossièrement au type spetral,
à l'empreinte des raies du spetre). Nous avons don déidé de laner des reherhes systéma-
tiques, autour d'étoiles de type spetral B tardif, A, jusqu'à F tardif (F7), faisant ainsi le lien
ave les autres reherhes systématiques en ours.
Méthode de l'imagerie direte à haute résolution et haut ontraste
Parallèlement à es reherhes en spetrosopie, nous avons déidé d'observer les mêmes
étoiles en imagerie, an de :
• déteter des ompagnons naines brunes (vues les limites de détetion) dans un domaine
omplémentaire de séparation ave l'étoile-hte. En eet, seules les périodes orbitales susam-
ment petites sont aessibles ave des observations en vitesses radiales ar elles sont limitées
par la plage de temps sur laquelle se déroulent les mesures ; de plus, l'amplitude de la variation
des vitesses radiales est d'autant plus petite que la séparation est grande. A ontrario, déteter
un ompagnon en imagerie sera d'autant moins diile qu'il est éloigné de l'étoile-hte, ar
sa PSF est alors moins noyée dans elle de l'étoile.
• déterminer la multipliité des étoiles de l'éhantillon, en vue d'une étude statistique
ultérieure en lien ave les planètes, détetées ou non.
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1.7.3 Éhantillon
La dénition d'un éhantillon d'étoiles lors de reherhes systématiques est d'importane,
puisqu'il faut par exemple être le plus eae possible et se foaliser sur les as les plus
favorables, tout en ne biaisant pas (ou le moins possible) l'éhantillon, an de pouvoir tirer
des onlusions statistiquement pertinentes de l'étude.
Un éhantillon limité en volume
Ne pouvant observer toutes les étoiles A-F de la galaxie en quelques années, il est néessaire
de hoisir un éhantillon d'étoiles sur lequel foaliser les reherhes. An de ne pas biaiser
d'éventuelles études statistiques ultérieures, on hoisit omme ritère de séletion la distane
des étoiles par rapport au Système Solaire, e qui permet de dénir un éhantillon limité en
volume. Nous utilisons pour ela la parallaxe de es étoiles, en utilisant les données d'Hipparos
(ESA 1997). Les étoiles dont la parallaxe relative n'est pas onnue à mieux que 20 % ont été
éliminées. Comme le nombre d'étoiles ontenu dans un ertain volume augmente quand le type
spetral devient plus tardif, du moins pour les étoiles B, A et F, la distane-limite a été hoisie
diérente suivant le type spetral, ave omme ontrainte de onsidérer un nombre équivalent
d'étoiles A et F. Plusieurs éhantillons ont été dénis : l'éhantillon I orrespond à une séletion
en parallaxe de 18 (56 parse) pour les étoiles A (voire B tardives) et 30 (33 parse) pour
les étoiles F (Fig. 1.22). Cette séletion en esalier pourrait être améliorée en faisant varier


































































































































































































































Fig. 1.22  Séletion en volume des étoiles de l'éhantillon.
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Des étoiles appartenant à la Séquene Prinipale
Nous restreignons ensuite les reherhes aux étoiles appartenant à la séquene prinipale :
ainsi, les étoiles étudiées seront des étoiles naines, e qui améliore la limite de détetabi-
lité en masse d'éventuels ompagnons. Pour e faire, on peut onsidérer le diagramme de
Hertzsprung-Russel ; il faut alors onnaître la distane des étoiles ave une ertaine préision
(pour obtenir leur magnitude absolue), par exemple via leur parallaxe. On utilise à nouveau
les données d'Hipparos (les étoiles dont la parallaxe relative n'est pas onnue à mieux que 20
% près ont déjà été éliminées à l'étape préédente). La gure 1.23 représente l'ensemble des
étoiles de l'éhantillon limité en volume déni préédemment, après élimination des étoiles
plus éloignées que 2,5 magnitudes de la séquene prinipale, e que l'on onsidère omme
satisfaisant. En plus d'être naines et don le moins massives possibles, es étoiles ont ainsi de




























































































































































































































Fig. 1.23  Appartenane des étoiles séletionnées à la Séquene Prinipale.
Elimination des as défavorables
Les as les plus défavorables sont ensuite éliminés, pour les raisons suivantes :
• binaire spetrosopique (SB1 et SB2), ar les systèmes de raies se reouvrent au moins
par moments ; elles ont été repérées soit dans le atalogue Hipparos, soit dans les mesures
eetuées ave le spetrographe CORAVEL.
• binaire visuelle serrée (séparation inférieure à 5" pour HARPS vu la bonne préision du
guidage et ompte tenu du seeing, et séparation inférieure à 10" pour ELODIE, où le seeing
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peut atteindre 5-6"). En eet, la lumière provenant de l'étoile ompagnon pourrait être aptée
par la bre d'entrée du spetrographe, en plus de elle de l'étoile ible, e qui entraînerait une
pollution des spetres. Elles ont été repérées dans le atalogue Hipparos.
• étoiles variables en luminosité (variations supérieures à 0,06 mag), telles que les étoiles
pulsantes de type δ Suti et γ Doradus. En eet, es variations photométriques risquent d'aller
de pair ave des variations de vitesse radiale (en as de pulsations de la surfae de l'étoile par
exemple, là où se forment les raies d'absorption utilisées). Les étoiles δ Suti ont été repérées
dans Rodriguez et al. (2000). Les étoiles γ Doradus ont été repérées dans Mathias et al. (2004),
et sur http ://www.astro.univie.a.at/dsn/gerald/gdorlist.html. Un ertain nombre d'étoiles
demeurant dans l'éhantillon se sont révélées être des étoiles pulsantes : beauoup d'entre-elles
n'apparaissent pas dans es atalogues et n'étaient pas onnues, ertaines étaient passées au
travers de la séletion. Nous avons développé des méthodes pour diagnostiquer la présene de
pulsations ; elles sont développées dans le Chapitre 3.
• étoiles de type spetral Am ou Ap. En eet, elles ont des anomalies spetrales pouvant
être variables au ours du temps et appartiennent souvent à un système double.
Sans être un ritère d'élimination, les étoiles de très grande vitesse de rotation projetée
(supérieure à 200 km/s) sont plaées en priorité moindre. Les vitesses de rotation sont tirées
des atalogues J/ApJ/573/359 Rotational veloities of B stars from BSC (Abt et al. 2002)
pour les étoiles de type spetral B, J/ApJS/99/135 Rotation and Spetral Peuliarities (Abt et
al. 1995) pour les étoiles de type spetral A, III/226 Rotational Veloities of Stars (Gleboki
2000) pour les étoiles de type spetral F. Ces atalogues sont disponibles dans la base de
données SIMBAD gérée par le CDS à Strasbourg (http ://simbad.u-strasbg.fr).
Ehantillons
L' éhantillon I ontient 524 étoiles appartenant à la Séquene Prinipale. Dans et éhan-
tillon I est déni un sous-éhantillon Ia, restreint aux étoiles ayant une lasse de luminosité
V selon Simbad, améliorant les hanes de onsidérer les étoiles appartenant à la Séquene
Prinipale, même si le type spetral est souvent entahé d'erreurs. Cet éhantillon Ia ontient
318 étoiles ; parmi elles, 91 étoiles sont éliminées pour une des raisons vues préédemment. Il
reste alors 228 étoiles, qui ont été réparties entre les deux spetrographes utilisés, ELODIE
(hémisphère nord) et HARPS (hémisphère sud) de telle sorte :
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Instrument Nombre Type Spetral Type Spetral Type Spetral
d'étoiles B..V A..V F..V
Total ELODIE 120 2 62 56
Total HARPS 143 4 67 72
ELODIE et HARPS 35 0 20 15
Total 228 6 109 113
Tab. 1.6  Ehantillon (Ia) d'étoiles naines A-F pour des reherhes systématiques.
Les résultats obtenus sont dérits dans le Chapitre 4. On pourra agrandir et éhantillon de
deux façons : en onsidérant des étoiles plus éloignées (on augmente le volume exploré autour
du Soleil) e qui dénirait un éhantillon II, ou en onsidérant les étoiles de l'éhantillon I qui
ne sont pas dans l'éhantillon Ia (n'ayant don pas une lasse de luminosité V selon Simbad,
mais appartenant sans doute tout de même à la Séquene Prinipale vu le diagramme H.R.),
e qui onstituerait un éhantillon Ib.
Une nouvelle méthode de mesure
de vitesses radiales
Chapitre 2
Une nouvelle méthode de mesure de
vitesses radiales
2.1 Desription de la méthode
Nous allons dérire une méthode (Chelli 2000) pour mesurer des déalages en vitesse
radiale, notamment pour les étoiles de type spetral A et F. Cette méthode onsiste à mesurer
le déalage en vitesse entre haque spetre et une référene onstruite à partir de es mêmes
spetres ; on n'obtient ainsi que des vitesses radiales relatives et non absolues, mais un déalage
global de la ourbe des vitesses en fontion du temps n'inue pas sur les paramètres que l'on
peut aluler pour un ompagnon supposé. Dans la suite, nous désignerons ette méthode
sous le nom de méthode Interspetrale de Fourier.
Considérons une étoile donnée et diérents spetres Si(λ) de ette étoile, divisés (pour
haque ordre en as de spetre éhelle) par la ourbe de blaze (en as d'utilisation d'un
réseau blazé, pour lequel la répartition de l'intensité lumineuse n'est pas onstante suivant la
longueur d'onde) puis normalisé à 1. Pour onstruire un spetre de référene Sr(λ), on alule
la médiane de es spetres. Considérons alors le spetre Si(λ) ; s'il est déalé en vitesse par
eet Doppler de u par rapport à la référene, on a Si(λ) = Sr(λ − λuc ) (spetres déblazés et




r (ν) = e
−2iπνλ0 uc |Sˆr(ν)|2





où νj sont les fréquenes disrètes assoiées aux longueurs d'onde disrètes orrespondant aux
pixels après ré-éhantillonnage ave un pas en longueur d'onde onstant.
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Pour estimer la vitesse u, on peut don jouer sur v pour minimiser la quantité suivante,































où br est le blaze de référene (médiane des blazes), K et Kr étant les nombres de photons
de Si et Sr avant normalisation à 1. Attention, Si et Sr sont les spetres déblazés, i.e. déjà
divisés par la ourbe de blaze.
Comme la vitesse herhée est ontenue dans le terme non linéaire sin (2πνjλ0
u−v
c ), on
utilise une méthode des moindres arrés non linéaire pour déterminer itérativement la vitesse.
A partir de la méthode exposée dans Knoehel & Von der Heide (1978) on démontre (voir















où ∆λ est la plage de longueurs d'onde utilisée dans l'ordre onsidéré.













































où o repère les diérents ordres.
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2.2 Mise en pratique
Le diagramme suivant résume les diverses opérations eetuées pour aluler les déalages











Calcul VR plage par plage












entre Sci et Scr
(communs a 

























( VR ppp )
( gaussienne 
histogramme )
Fig. 2.1  Shéma réapitulatif du alul des vitesses radiales.
La desription des diérentes étapes gure i-après.
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2.2.1 Obtention de spetres déblazés
Chaque spetre est aompagné de la ourbe de blaze de la nuit orrespondante (gure
2.2). Pour haque ordre, les bords où la valeur du ux reçu est nulle sont éliminés, pour les
spetres et pour les blazes. Chaque spetre est alors divisé par le blaze orrespondant, pour
obtenir des spetres "déblazés" i.e. orrigés de l'eet de blaze du réseau (gure 2.2). Cei se
fait ordre par ordre, ar suite à la deuxième dispersion, haque ordre est aeté de l'eet de
blaze du réseau eetuant la première dispersion.
L'éventuelle variation de la ourbe de blaze au ours de la nuit pouvant aeter le alul des
vitesses radiales, la ourbe de blaze est, si possible, la moyenne entre elles immédiatement
préédant et suivant le spetre onsidéré (nous verrons que plusieurs ourbes de blaze ont
ainsi été aquises au ours de haque nuit ave ELODIE) pour e programme.




















Fig. 2.2  Spetre blazé (à gauhe), blaze (au entre) spetre déblazé (à droite).
2.2.2 Corretion des pixels défetueux
Dans un premier temps, pour orriger des eets des rayons osmiques et des pixels ayant
une réponse fortement anormale, on applique un ltre médian à haque spetre (l'extration
optimale de Horne ayant déjà été appliquée lors de la pré-rédution en ligne - elle néessite
les spetres 2D). Pour haque pixel est alulée la médiane des ux reçus dans les Np pixels
voisins. Si le ux au pixel onsidéré s'éarte de plus de Nσ fois l'éart-type de la diérene
entre les ux reçus dans haque pixel voisin et le pixel onsidéré (estimation du bruit), alors
la valeur du ux en e pixel est prise égale à la médiane des ux reçus dans les Np pixels
voisins. Il y a don deux paramètres, Np et Nσ :
• Np est un ompromis entre une susamment grande plage pour une valeur orrete de la
médiane ompte tenu du bruit, et une plage susamment petite pour déformer le moins pos-
sible le spetre. En pratique, Np est alulé à partir de la largeur des raies i.e. de la vitesse de
rotation de l'étoile.
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• Nσ est un ompromis entre une faible valeur pour orriger le plus possible, et une grande
valeur pour modier le moins possible la struture du bruit. En pratique, Nσ a été pris égal à 5.






















Fig. 2.3  Spetre non orrigé (a), orrigé(b), et division de l'un par l'autre().
Le résultat est ontrlé en eetuant le rapport entre un spetre non orrigé et e même
spetre orrigé. Les pixels où la valeur du ux n'a pas été modiée donnent une valeur de 1,
les autres une valeur diérente de 1 (gure 2.3).
On examine alors le résultat de la division d'un spetre déblazé par un autre ; si on obtient une
valeur onstante au bruit près (gure 2.4a), alors le ontinu de l'étoile n'a pas varié signiati-
vement et la ourbe de blaze a été orretement évaluée. Si on obtient une valeur qui n'est pas
onstante au bruit près (gure 2.4b), alors le ontinu de l'étoile a varié signiativement et/ou
la ourbe de blaze n'a pas été orretement évaluée. Les poses où ei se produit (déterminées
en les omparant à diérentes poses donnant après division entre-elles une valeur onstante
au bruit près) sont référenées.


















Fig. 2.4  Spetre déblazé divisé par un autre spetre déblazé donnant une valeur onstante (a) ou
non (b), au bruit près.
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2.2.3 Calibration en longueur d'onde, orretion baryentrique
Des poses orrespondant à une illumination de la bre par une lampe au thorium-argon
permettent la alibration en longueur d'onde.
Une orretion baryentrique relativiste est eetuée sur es longueurs d'onde pour tenir
ompte du mouvement de la Terre sur elle-même, autour du Soleil et...
2.2.4 Ré-éhantillonnage
Dans la méthode de mesure des vitesses radiales dérite plus haut, les spetres doivent être
éhantillonnés ave un pas de longueur d'onde onstant, qui plus est identique pour toutes les
poses (mais pas forément pour tous les ordres). On éhantillonne en onséquene les spetres
(déblazés), ainsi que les blazes (dont nous aurons besoin). On stoke la longueur d'onde ini-
tiale de haque ordre, ainsi que le pas en longueur d'onde pour haque ordre.










'est à dire fˆ répliquée tous les 1/∆x.
On isole l'une de es répliques (il n'y a pas de hevauhement si f a une TF à support














est la fontion porte valant 1 sur l'intervalle [-1/2,1/2℄.
Cei donne, ave ν0 =
1





Le problème est qu'ii, le signal f ne s'étend pas de −∞ à +∞ et n'a don pas une TF à
support borné. Cependant, la valeur de la TF de f est noyée dans le bruit pour des fréquenes
supérieures à la fréquene limite dans l'espae de Fourier disret. Le ritère de Shannon est
don bien respeté.
En pratique, on dispose d'un spetre éhantillonné régulièrement en pixels, et on onnaît
la longueur d'onde orrespondant à haque pixel. On retient alors la longueur d'onde initiale
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(i.e. du premier pixel) ; on alule le pas en longueur d'onde (division de la plage en longueur
d'onde de l'ordre onsidéré par le nombre de pixels après ré-éhantillonnage), à partir duquel
on alule les longueurs d'onde ré-éhantillonnées. On alule les positions en pixels auxquelles
orrespondent es longueurs d'onde via une interpolation par splines ; on utilise alors la théorie
du ré-éhantillonnage gurant i-dessus pour obtenir le spetre ré-éhantillonné.
Avant de ré-éhantillonner, pour haque ordre, on soustrait la droite joignant le premier
et le dernier pixel, an d'obtenir un signal périodique. On rajoute ette droite, elle-même ré-
éhantillonnée, une fois le ré-éhantillonnage du spetre eetué. Des tests ont été eetués,
en fabriquant un spetre artiiel à partir d'une formule analytique, à savoir une gaussienne
(gure 2.5, gauhe). Ce signal est ré-éhantillonné de 1000 en 1100 points. On peut s'imaginer
que l'absisse du point i orrespond à une longueur d'onde i en unités arbitraires de longueur
d'onde ("ualo"). Le signal physique orrespondant s'étend don de 1 à 1000 ualo, et le ré-
éhantillonnage onsiste à passer de 1000 à 1100 points, dont l'absisse va de 1 à 1000 ualo,
ave un pas onstant. La gure 2.5 (droite) montre la diérene entre les absisses alulées
par la routine et elles orrespondant à 1+(j−1).1000/1100, j allant de 1 à 1100. Les absisses
ré-éhantillonnées sont don orretes. La gure 2.6 (gauhe) montre la diérene normalisée à
1, entre le signal ré-éhantillonné et la ourbe obtenue à partir de la formule analytique et des
absisses ré-éhantillonnées. Le ré-éhantillonnage est don orret, à typiquement 10−5 près.
La gure 2.6 (droite) montre ette même diérene en l'absene de soustration puis d'ajout
de la droite joignant premier et dernier point ; on onstate que de plus fortes osillations se
produisent sur les bords, et que le ré-éhantillonnage n'est plus orret qu'à typiquement 10−3
près.
























Fig. 2.5  Signal test, dont la formule analytique est onnue (gaussienne)(gauhe) et test du ré-
éhantillonnage des absisses (droite), voir texte.
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Fig. 2.6  Test du ré-éhantillonnage des ordonnées (gauhe). Fortes osillations si l'on n'te ni
rajoute la droite joignant premier et dernier point (droite), voir texte.
Enn, seulement à titre d'illustration, la gure 2.7 orrespond à un agrandissement du
spetre ré-éhantillonné superposé au spetre non ré-éhantillonné (en pointillés), le nombre
de points passant de 1575 à 2048.









Fig. 2.7  Spetre ré-éhantillonné superposé au spetre non ré-éhantillonné (pointillés).
2.2.5 Constrution de la référene
La référene est onstruite en eetuant, pour haque pixel, la médiane des spetres aquis
pour une étoile donnée (es spetres sont ré-éhantillonnés ave des longueurs d'onde iden-
tiques ar possédant la même longueur d'onde initiale et le même pas en longueur d'onde).
Cei permet d'éliminer de fato les spetres déviant le plus du spetre moyen. De plus, on a
la possibilité d'éliminer ertains spetres du alul de la référene.
Dans un deuxième temps, la référene est realulée après avoir reentré haque spetre du
déalage Doppler trouvé dans un premier temps (voir le alul des vitesses radiales i-après).
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Cei évite un élargissement des raies se produisant lorsque les spetres utilisés pour onstruire
la référene sont déalés les uns par rapport aux autres.
2.2.6 Corretion des pixels défetueux restants
On peut alors orriger des osmiques et des pixels défetueux restants en omparant haque
spetre au spetre de référene et en attribuant à un pixel suspet du spetre onsidéré, la
valeur médiane des ux reçus dans les pixels voisins de e spetre.
La référene est alors alulée une troisième fois à partir de es spetres épurés, déalés
de la vitesse trouvée ave le spetre de référene préédent.
2.2.7 Détermination du hoix des plages
Le alul des vitesses radiales est restreint à ertaines plages de longueur d'onde, an de
ne onsidérer que les zones spetrales ontenant beauoup d'information Doppler et peu de
parasites (omme les zones de faible signal à bruit dans le té bleu du déteteur, ou enore
les zones ontenant des raies telluriques, des raies du thorium le as éhéant...). Le hoix des
plages où s'eetuera la orrélation dans l'espae de Fourier peut être eetué de deux façons.
Considérons une étoile et un ordre donnés. Une première façon onsiste à visualiser :
• l'ordre du spetre de référene, an de séletionner des plages ontenant les raies de
l'étoile et le moins possible de ontinu seul (on n'ajoute alors que du bruit, pas d'informa-
tion) ; de plus, on peut repérer et éliminer des plages des artéfats qui aeteraient la plupart
des spetres et don la référene (omme des raies du spetre du thorium qui baveraient dans
le as de pose en thorium simultané) ;
• le maximum des éarts entre les diérents spetres et le spetre de référene (maximum
alulé pour haque pixel, le maximum des éarts sur tout l'ordre pouvant don ontenir des
éarts de diérents spetres). Cei permet d'évaluer les positions des raies les plus profondes,
et d'éliminer des plages hoisies les zones où les spetres dièrent le plus de la référene ;
• enn, lorsque l'on se propose un hoix de plage, on visualise le raordement du début
et de la n de la plage envisagée, an de s'assurer que e raordement est à dérivée ontinue
(e qui est important puisque la Transformée de Fourier de ette plage sera ensuite alulée ;
omme ette Transformée de Fourier est disrète, ela suppose que le spetre sur ette plage
soit en théorie C∞).
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Fig. 2.8  Illustration du hoix des plages sur un ordre donné : spetre de référene et domaine
séletionné (haut), maximum de l'éart entre spetres et spetre de référene et domaine séletionné
(entre), raordement du début et de la n du domaine séletionné (bas).
Ensuite, de façon omplémentaire, on visualise diretement haque spetre, an de s'as-
surer que les plages séletionnées ne ontiennent que le spetre de l'étoile observée, et pas
d'artefats ; ei permet par exemple de s'aperevoir que sur ertaines poses en thorium si-
multané, des raies du spetre du thorium peuvent baver et ontaminer le spetre de l'étoile
observée.
Enn, on peut éliminer du alul des vitesses radiales les spetres suspets, 'est-à-dire
montrant des variations de la forme des raies (notamment elles de Ca H&K, et de Hα), ou
bien tels que leur division par le spetre de référene après reentrage de la vitesse trouvée
ultérieurement n'est pas une onstante (là enore, variation de la forme des raies, ou onta-
mination dans le as de poses en thorium simultané...).
2.2.8 Fréquenes de oupure
Lors du alul des vitesses radiales, une fois passé dans l'espae de Fourier, on peut appli-
quer des fréquenes de oupure à l'interspetre. Cei revient à utiliser une fontion porte, e
qui ne pose pas de problème puisque l'on reste dans l'espae de Fourier jusqu'à la n du alul
de la vitesse radiale (i.e. pas d'ondulation, qui se produisent sinon lors d'un retour dans l'es-
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pae réel). On peut ainsi ne onserver que les fréquenes pour lesquelles l'information spetrale
assoiée au déalage des raies par eet Doppler est maximale , autrement dit ne onserver
que le ontenu spetral qui nous intéresse pour le alul des vitesses radiales. Cei permet
notamment de diminuer l'inuene d'une éventuelle variation du ontinu (instrumentale ou
stellaire) ou enore du bruit.
Pour e faire, on utilise une méthode empirique : des spetres-test sont réés à partir
de spetres réels, lissés, déalés en vitesse d'une valeur onnue (300 m/s ii) puis bruités en
onsidérant un bruit de photon. Le proessus de mesure de la vitesse radiale est alors appli-
qué à es spetres-test, ave diérents hoix de fréquenes de oupure haute et basse. Pour
un hoix donné, une entaine de spetres-test sont réés, puis les vitesses radiales orrespon-
dantes mesurées, ainsi que leurs inertitudes. Pour haque hoix de fréquene de oupure, on
obtient don une distribution de vitesses radiales entrées sur une ertaine valeur vr et une
distribution d'inertitudes entrées sur ǫvr. Une estimation de la pertinene de es inerti-
tudes est fournie par la omparaison entre l'éart-type σvr de la distribution des vitesses et
l'inertitude moyenne avg(ǫvr), via le rapport 
σvr
avg(ǫvr)
. Une estimation de la pertinene des
vitesses est fournie par le entre de la distribution des χ2 orrespondant à la vitesse mesurée.
On se reportera au hapitre validation de ette méthode de mesure de vitesses radiales pour
plus de détails onernant es spetres-test et une autre de leur appliation.
Les oeients coeffmin et coeffmax issus du alul des vitesses radiales à partir de es
spetres-test sont des oeients intervenant dans les fréquenes de oupure basse et haute
dans l'espae de Fourier.
Soit un spetre, orrespondant à une plage de longueur d'onde dλ et s'étalant sur Npix
pixels ; la n
ieme




En onsidérant, grossièrement, un élargissement par eet Doppler des raies de e spetre, la




2.ln(2) fois δλ0 ; de plus, les








On peut dénir un oeient coeff tel que : n = nrot coeff .
La orrespondane entre la valeur de coeff et la largeur équivalente dans l'espae des
pixels est alors :
• oe = 2 : demi-largeur à mi-hauteur d'une raie (0, 5 × FWHM) ;
• oe = 1 : largeur à mi-hauteur (FWHM) (longueur aratéristique de variation) ;
• oe = 0,5 : petite largeur d'une raie (2× FWHM) ;
• oe = 0,25 : grande largeur d'une raie (4× FWHM).
Les fréquenes de oupure basse et haute sont alors : nmin = nrot coeffmin et nmax =
nrot coeffmax. nmax doit être inférieure à la valeur orrespondant à la résolution du spetro-
graphe (en pratique, inférieure au nombre de pixels d'un ordre divisé par deux). nmax inue
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sur la résolution en fréquene que l'on s'autorise, alors que nmin inue sur le hamp de vision
lors du balayage du spetre.
Les gures suivantes illustrent le proessus de détermination de es oeients, dans le as
de spetres-test issus de l'étoile HD28910 appartenant à l'éhantillon observé ave ELODIE.






de la valeur de coeffmax, coeffmin étant xé à 0. L'erreur ǫvr déroît rapidement jusqu'à
coeffmax = 0,75 (l'information Doppler augmente), puis ontinue à déroître, lentement (on
pourrait s'attendre à un plateau si l'information Doppler n'augmente plus, mais l'ajout de
bruit lié à l'augmentation de coeffmax entraîne sans doute une surinterprétation : ǫvr diminue
et devient sous-estimé). La majorité de l'information Doppler est don ontenue dans les
fréquenes orrespondant à coeffmax ≤ 0,75 'est-à-dire 1, 3 × FWHM d'une raie.






de la valeur de coeffmin, coeffmax étant xé à 2. L'erreur ǫvr stagne jusqu'à coeffmin = 0,25
(information Doppler identique) , puis augmente rapidement (l'information Doppler diminue).
La majorité de l'information Doppler est don ontenue dans les fréquenes orrespondant à
coeffmin ≥ 0,25 'est-à-dire 4× FWHM d'une raie.
De plus, on remarque que la vitesse moyenne mesurée est bien d'environ 300 m/s à ondi-
tion que coeffmin = 0 et coeffmax ≥ 0,6 ou si coeffmax = 2 et coeffmin ≤ 0, 7. Dans les
autres as, la vitesse moyenne mesurée diminue et se rapprohe de 0 : l'information Doppler
domine de moins en moins par rapport au bruit (le bruit se orrèle ave lui-même et tend
don à donner une vitesse nulle). Par ailleurs, le omportement de l'éart-type divisé par
l'inertitude moyenne n'est pas lair, mais reste de l'ordre de grandeur de l'unité.
On peut aussi eetuer le même type d'étude empirique en xant ette fois la largeur de
la porte en fréquene plutt que l'une ou l'autre des fréquenes de oupure. Ii, on prend par
exemple une largeur de porte orrespondant à un oeient de 0,2 et on appelle oemoy le
oeient orrespondant au entre de la fontion porte. Dans la partie haute de la gure 2.10,





en fontion de la valeur de oemoy, ave don
coeffmin = oemoy - 0,1 et coeffmax = oemoy + 0,1. Comme attendu ave les résultats
préédents, ǫvr atteint un minimum pour une valeur des oeients de quelques dixièmes,
'est-à-dire dans la zone spetrale (fréquenes spatiales) ontenant le maximum d'information
Doppler.
La gure préédente illustre une manière de hoisir les oeients pour les fréquenes
de oupure, en parourant l'espae des fréquenes ave une bande glissante : on se xe une
ertaine limite en inertitude, et la valeur orrespondante de oemoy donne les valeurs de
coeffmin et coeffmax. C'est ette méthode que j'ai retenue dans les travaux présentés dans





pour plusieurs jets-test, ave le hoix coeffmin = 0,15 et coeffmax = 0,75 (l'absisse
est arbitraire). On vérie que la distribution des jets de vitesses est bien entrée sur 300 m/s,
ave pour haque jet, un éart-type divisé par l'inertitude de l'ordre de l'unité.





















































































































































































































































































en fontion de : coeffmax (coeffmin étant xé à 0 ;
en haut) et de coeffmin (coeffmax étant xé à 2 ; en bas). Les spetres-test sont issus de l'étoile
HD28910.

















































































































































































































en fontion de oemoy, ave coeffmin = oemoy-0,1
et coeffmax = oemoy+0,1 (en haut), et pour plusieurs jets-test, ave coeffmin = 0,15 et coeffmax
= 0,75 (en bas). Les spetres-test sont issus de l'étoile HD28910.
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2.2.9 Calul des vitesses radiales
Enn, la méthode dérite i-dessus est appliquée pour aluler l'éart en vitesse radiale
entre haque spetre et le spetre de référene, en minimisant la valeur de χ2. La gure 2.11
illustre e alul, en montrant la ourbe des valeurs prises par le χ2 (haut) en fontion du
déalage du spetre onsidéré par rapport au spetre de référene (bas). Lors du alul eetif,
seules quelques valeurs de χ2 sont en fait explorées (orrespondant à seulement quelques
déalages du spetre) grâe à la méthode des moindres arrés non linéaire vue au début de e
hapitre, permettant de déterminer itérativement le déalage Doppler existant entre le spetre
onsidéré et le spetre de référene.





























































































































































































































































































































Fig. 2.11  Calul des vitesses radiales : évolution du χ2 en fontion du déalage entre le spetre
onsidéré (en noir) le spetre de référene (en rouge).
Les vitesses radiales peuvent être mesurées soit indépendamment pour haque plage (an
par exemple de repérer des plages qui donnent souvent une vitesse signiativement diérente
de la médiane des vitesses alulées pour haque plage, e qui n'est au demeurant pas gênant
si la diérene est toujours la même), soit en utilisant toutes les plages simultanément, e qui
permet une plus grande préision sur les vitesses mesurées.
Lors de e alul, on eetue l'histogramme des vitesses fournies par haque point de
fréquene et on l'ajuste par une gaussienne (gure 2.12) ; on ne garde pour la minimisation de
χ2 que les points de fréquene donnant une vitesse plus prohe du entre de ette gaussienne
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que 5 fois l'éart-type assoié à ette gaussienne. Cei permet de ne pas prendre en ompte































Fig. 2.12  Histogramme des vitesses par point de fréquene - en alulant les vitesses sur toutes les
plages simultanément - et ajustement par une gaussienne. Les points aberrants sont alors éliminés.
Le programme donne, pour haque vitesse mesurée, l'erreur alulée sur ette vitesse
(obtenue en onsidérant la statistique du bruit de photon, voir le début de e hapitre), ainsi
que la valeur minimale du χ2, le nombre d'itérations qui ont été néessaires (quelques unes en
général), et le nombre de points de fréquene éliminés lors de la minimisation du χ2. La gure
2.13 montre un exemple de vitesses radiales alulées, toutes plages simultanément (gauhe)
et plage par plage (entre). Aux erreurs trouvées ave toutes les plages simultanément près,
les vitesses alulées ainsi sont ompatibles ave les vitesses moyennes de elles alulées
plage par plage (droite). La dispersion des vitesses plage par plage (qui est utilisée pour les
barres d'erreur des vitesses moyennes), pour un spetre donné, est largement supérieure à
l'inertitude trouvée ave toutes les plages simultanément, à ause des éarts systématiques
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Fig. 2.13  Exemple de vitesses radiales alulées dans le as d'une étoile observée ave ELODIE,
toutes plages simultanément (gauhe) et plage par plage (entre et droite).
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2.2.10 Interfae graphique ; SAFIR
Fig. 2.14  Interfae pour l'utilisation des programmes développés pour le alul des vitesses radiales.
Pour une mise en oeuvre plus aisée des programmes que j'ai développés, notamment à
l'intention des futurs observateurs pour e programme qui devront réduire les données et faire
une analyse rapide au fur et à mesure des aquisitions, une interfae utilisateur a été mise au
point par un ingénieur informatiien du LAOG, Sylvain Cêtre. J'ai don déni les besoins
puis le ahier des harges et mis en forme les programmes pour les adapter à ette interfae.
Le logiiel résultant est désigné sous l'aronyme SAFIR.
Les spetres aquis et ayant subi une pré-rédution sont pris en harge par SAFIR, qui
en eetue la rédution telle que présentée dans e hapitre, jusqu'à l'obtention des vitesses
radiales, les hiers générés étant au format ts. Le panneau aessible pour le alul des
vitesses est présenté sur la gure 2.14.
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Fig. 2.15  Interfae pour l'utilisation des programmes développés pour l'analyse des résultats.
Ensuite, l'analyse des résultats (dérite dans les prohains hapitres) est également ee-
tuée ave e logiiel. Un exemple de panneau aessible pour ette analyse est présenté sur la




Testons à présent la validité de ette méthode pour la mesure de vitesses radiales : exati-
tude de la mesure (pas d'erreur systématique), préision (ou inertitude), pertinene de ette
préision. Pour ela, nous nous plaerons tout d'abord dans un as où l'on maîtrise les pro-
priétés des spetres onsidérés, notamment leur déalage Doppler. Ensuite, nous étudierons
le as d'étoiles dont les vitesses radiales ont été mesurées ave la méthode lassique de la
position de la CCF. De type spetral F tardif, elles fournissent la jontion entre l'éhantillon
d'étoiles onsidéré ii et d'autres en ours d'étude par d'autres équipes.
2.3.1 Spetres-test
Un test possible onsiste à onsidérer un spetre d'une étoile donnée : e spetre est tout
d'abord lissé, puis :
- d'une part, bruité ave un bruit de photon orrespondant à un ertain nombre de spetres
(ii 100) ayant haun un ertain S/B (ii, 200) : le spetre obtenu servira de référene si
désiré ;
- d'autre part, déplaé d'une valeur orrespondant à un déalage par eet Doppler d'une vi-
tesse donnée , puis bruité ave un bruit de photon tel que le spetre résultant ait un S/B d'une
valeur donnée (ii, 200). Cette opération de déalage et bruitage peut être répétée autant de
fois que désiré, pour obtenir un ertain nombre de spetres déalés haun d'une valeur onnue.
Les avantages de e test sont les suivants :
- l'utilisation d'un spetre originel réel, si bien que les spetres-test possèdent les aratéris-
tiques de spetres réels (nombre, largeur et profondeur des raies, éventuels reouvrements) ;
- la vitesse radiale est onnue par onstrution, et la mesure pourra don être omparée di-
retement à la valeur théorique.
- le déouplage d'éventuels problèmes : on ne teste pas ii la alibration en longueur d'onde,
la division par la ourbe de blaze, des artéfats qui pourraient aeter les spetres (bavures
du spetre du thorium variant ave le temps...), une variation du ontinu ou des raies de
l'étoiles... Ces diérents points seront testés plus loin dans e hapitre.
Déalage d'une vitesse onstante onnue
Un premier as onsiste à onsidérer un déalage d'une vitesse onstante, ii 300 m/s.
L'opération dérite i-dessus est appliquée à 100 spetres-test, puis l'on alule la valeur
moyenne sur es 100 spetres de la vitesse radiale mesurée et de l'erreur ǫvr. On répète ensuite
ette opération plusieurs fois (10 fois), an de tester également la proédure de déalage
des spetres d'une valeur onnue. On eetue alors la moyenne, sur es 10 opérations, des
moyennes évoquées i-dessus. Les résultats obtenus gurent dans le tableau 2.1. Pour haque
étoile, la moyenne des vitesses mesurées est ompatible ave la valeur théorique de 300 m/s,
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aux inertitudes près. De plus,
σvr
avg(ǫvr)
est de l'ordre de 80 % pour la plupart des étoiles
gurant dans es tests, e qui montre que l'erreur sur la vitesse est à peu près orretement
alulée, quoique sous-évaluée de typiquement 20 % d'après es tests.
étoile tp sp v sin i(km/s) M(ǫvr) M(ǫvr)/
√
100 M(vr) M(σvr/ǫvr))
2 A2V 110 232 23 289 0.81
3 A5V 65 65 6.5 304 0.74
4 A7V 91 81 8.1 310 0.79
9 F7V 9 6.3 0.6 299.6 0.90
17 A7V 45 34 3.4 303 0.78
20 A8V 130 124 12 307 0.79
23 A0V 105 413 41 299 0.79
78 F6V 15 8.6 0.9 300.2 0.80
83 A9V 70 45 4.5 302 0.80
85 F4V 10 4.0 0.4 300.7 0.63
Tab. 2.1  Résultats des tests orrespondant à un déalage en vitesse radiale onstant. M signie
moyenne des moyennes.
Déalage d'une vitesse variable onnue, ave omme référene un seul spetre
Un deuxième as onsiste à onsidérer un déalage d'une vitesse variable, ii sinusoïdal
(au ours du temps, haque spetre-test orrespondant à une date donnée), d'amplitude 300
m/s.
étoile tp sp v sin i(km/s) M(ǫvr) M(σvr/ǫvr)) M(ǫvr) M(σvr/ǫvr))
2 A2V 110 232 0.81 232 0.85
3 A5V 65 65 0.86 65 0.84
4 A7V 91 82 0.86 82 0.79
9 F7V 9 6.4 0.88 6.4 0.94
17 A7V 45 38 0.85 34 0.82
20 A8V 130 125 0.84 125 0.83
23 A0V 105 413 0.81 413 0.77
78 F6V 15 8.6 0.82 8.6 0.86
83 A9V 70 45 0.84 45 0.88
85 F4V 10 4.0 0.85 4.0 0.78
Tab. 2.2  Résultats des tests orrespondant à un déalage en vitesse radiale variable, la référene
étant artiielle pour la partie gauhe du tableau et alulée à partir des spetres-test déalés pour la
partie droite. M signie moyenne des moyennes.
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L'opération dérite i-dessus est appliquée à 100 spetres-test, puis l'on alule la valeur
moyenne sur es 100 spetres de l'éart entre la vitesse radiale mesurée et elle appliquée au
départ ; on alule aussi la valeur moyenne de l'erreur ǫvr. On répète ensuite ette opération
plusieurs fois (10 fois), an de tester également la proédure de déalage des spetres d'une
valeur onnue. On eetue alors la moyenne, sur es 10 opérations, des moyennes évoquées
i-dessus. Les résultats obtenus gurent dans la partie gauhe du tableau 2.2.
Les erreurs alulées sont les mêmes que dans le test où le déalage est onstant.
σvr
avg(ǫvr)
est ii plutt de l'ordre de 85 %.






































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 2.16  Points de vitesse alulés au ours de l'un des tests où les spetres-test sont déalés d'une
vitesse variant sinusoïdalement dans le temps.
Résistane à la pollution par une autre étoile
Considérons le spetre résultant de la superposition des spetres de deux étoiles, dans le
as présent une étoile A8V, vrot = 130km/s et une étoile F7V, vrot = 9km/s, ette deuxième
jouant le rle d'étoile polluante pour la première. En pratique, une fration du spetre de
l'étoile F7V est ajoutée au spetre de l'étoile A8V ; ei permet de tester la résistane à la
pollution soit de raies issues d'une autre étoile, soit de raies telluriques (la résolution du
spetrographe employé ii, ELODIE, étant d'environ 7 km/s).




alulés pour diérentes frations d'ajout du spetre de la deuxième étoile, la référene étant
le spetre de la première étoile ave un bruit orrespondant à la superposition de 100 spetres.
Pour une fration donnée, plusieurs spetres-test sont réés (déplaement de 3000 m/s pour
les spetres de la première étoile), la valeur de vr, χ2 et ǫvr étant ainsi une valeur médiane
alulée à partir de es diérents spetres-test, et
σvr
avg(ǫvr)
le rapport entre la dispersion sur
les vitesses alulées à partir de es diérents spetres-test, et l'erreur alulée sur vr.
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La gure 2.17 montre l'évolution de es valeurs médianes en fontion de la fration (ni-
veau) du spetre de la deuxième étoile ajoutée au spetre de la première. Les résultats obtenus
en suivant la méthode dérite au hapitre préédent gurent en rouge : la vitesse mesurée est
ohérente ave le déalage de 3000 m/s appliqué aux spetres-test, aux erreurs près ǫvr (elles-
mêmes validées par le fait que
σvr
avg(ǫvr)
reste de l'ordre de 1), e pour des valeurs du niveau du
deuxième spetre ajouté variant de 0 à 20 %. La valeur du χ2 augmente ave le niveau, e qui
est ohérent ave la pollution grandissante du spetre, qui rend le spetre-test d'autant plus
diérent du spetre de référene.
Pour omparaison gurent en noir les résultats obtenus en onservant toutes les fréquenes
du spetre ( coeffmin = 0, coeffmax = inf ) et tous les points de fréquene (pas de séletion
lors de l'histogramme des vitesses). On onstate alors que vr mesuré et ǫvr diminuent et
deviennent signiativement diérents de 3000 m/s pour vr (même aux erreurs près) et de la
valeur orrespondant à la dispersion des résultats pour ǫvr ( f
σvr
avg(ǫvr)
> 1 ). Cei est ohérent
ave une surinterprétation de l'information (on onserve les fréquenes orrespondant à la
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Fig. 2.17  Evolution des valeurs médianes de vr, χ2, ǫvr et
σvr
avg(ǫvr)
en fontion de la fration
(niveau) du spetre de la deuxième étoile ajouté au spetre de la première.
2.3. VALIDATIONS 81
Résistane à la variation de la ourbe de blaze
Considérons le spetre résultant de la multipliation du spetre déblazé d'une étoiles (dans
le as présent une étoile F7V, vrot = 9km/s) par une fration d'une ourbe de blaze :
spectre = spectre× (1 + frac× blaze).
Les tests eetués sont alors du même type que préédemment, la référene étant le spetre
déblazé de l'étoile (et fra = 0) ave un bruit orrespondant à la superposition de 100 spetres.
Cei simule une variation de la ourbe de blaze dans le sens où elle n'est alors pas la même
entre le spetre onsidéré et la référene.
La gure 2.18 montre l'évolution des valeurs médianes de vr, χ2 et ǫvr en fontion de la
fration en question. Les résultats obtenus en suivant la méthode dérite au hapitre préédent
gurent en rouge : la vitesse mesurée est ohérente ave le déalage de 3000 m/s appliqué aux




de 1), e pour des valeurs de fra variant de 0 à 4 %.
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Fig. 2.18  Evolution des valeurs médianes de vr, χ2, ǫvr et
σvr
avg(ǫvr)
en fontion de la fration de
blaze aetant le spetres-test.
Pour omparaison gurent en noir les résultats obtenus en onservant toutes les fréquenes
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du spetre ( coeffmin = 0, coeffmax = inf ). On onstate alors que vr mesurée est signiati-
vement plus grande que 3000 m/s, et ǫvr plus petit que la valeur orrespondant à la dispersion




Evolution de ǫvr en fontion de S/B et du nombre de spetres
Déterminons tout d'abord l'évolution de ǫvr en fontion de S/B et du nombre de spetres












Si sc est susamment peu bruitée pour que |sˆc| soit susamment grand 1 :
σ2(νj) ∝ KrK(K +Kr)






En onsidérant un bruit de photon, on a S/N ∝ √K, don, à n xé :
ǫvr ∝ 1
S/N
La préision sur la vitesse trouvée est don inversement proportionnelle au rapport S/N de
es poses.





Entre n = 1 et n inni, on a don seulement un gain d'un fateur
√
2 pour ǫvr. Il ne serait
don pas néessaire de prendre un grand nombre de poses pour améliorer la préision obtenue.
La gure 2.19 montre l'évolution de l'erreur due au bruit de photon sur la vitesse radiale
mesurée en fontion d'une part du rapport S/B de haque spetre et d'autre part du nombre
de spetres (les spetres utilisés sont eux de β Pitoris obtenus ave CORALIE). L'ajustement
d'une loi inverse pour ǫvr en fontion de S/B et d'une loi en
√
n+1
n pour ǫvr en fontion du
nombre de spetres montre que le omportement de ǫvr est onforme à elui prédit dans l'étude
théorique.
1
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Fig. 2.19  Evolution de ǫvr en fontion de S/B et du nombre de spetres.
2.3.2 Étoiles déjà étudiées
Une autre façon de tester ette nouvelle méthode de mesure de vitesses radiales est de
omparer les résultats obtenus dans les as d'étoiles au type spetral susamment tardif pour
avoir pu être étudiées ave d'autres méthodes. Nous nous intéresserons ainsi ii à des étoiles
de type spetral F tardif.
Une étoile standard
Sur la gure 2.20 sont ahées les vitesses mesurées ave la méthode Interspetrale de
Fourier (gauhe), et la ourbe de vitesse obtenue ave le software TACOS (Observatoire de
Genève) qui détermine le entre des CCFs, de façon standard (entre), et en utilisant un
masque pondéré (droite). Les vitesses radiales obtenues ave la méthode Interspetrale de





















































































































































































































































































































































Fig. 2.20  Courbe de vitesse obtenue ave une étoile standard, ave la méthode Interspetrale de
Fourier (gauhe) et ave TACOS (entre : standard ; droite : masque pondéré).
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Une étoile à planètes
Voyons à présent le as de l'étoile HD82943 pour laquelle des variations de vitesse radiale
ont été mesurées ave TACOS, qui ont onduit à la déouverte d'un système planétaire. La
gure 2.21 montre la ourbe de vitesse obtenue ave la méthode Interspetrale de Fourier
(gauhe), ainsi que la ourbe de vitesse obtenue ave TACOS de façon standard (entre), et






































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 2.21  Courbes de vitesse obtenue dans le as d'une étoile à planète ave la méthode Interspe-
trale de Fourier (gauhe), ave TACOS (entre : standard ; droite : masque pondéré).
2.4 Performanes : limites de détetion
L'erreur sur la mesure de vitesses radiales a été alulée à partir des spetres aquis, plus
préisément à partir du spetre de référene pour haque étoile observée. Ces spetres de
référene ont été ajustés à un niveau de ux identique pour haque étoile, orrespondant en
moyenne aux observations. Les résultats sont visualisés sur la gure 2.22 (haut).
Plus la vitesse de rotation est grande à type spetral donné (plus les raies sont don
élargies, là aussi par eet Doppler), plus ǫvr est grand (forte dépendane : f la gure 2.22,
bas). Plus le type spetral est préoe à vitesse de rotation donnée (moins les raies sont
nombreuses), plus ǫvr est grand (faible dépendane).
La gure 2.23 donne la masse d'un ompagnon en orbite irulaire, entraînant une variation
de vitesse radiale d'amplitude ± 3 ǫvr (limite de détetion) pour diérentes périodes, diérents
types spetraux, diérentes erreurs ǫvr. Par exemple, la masse limite détetable pour une
période de 10 jours, dans le as d'une étoile A5V de v sin i égal à 70 km/s est 1,5 MJup ave
HARPS ontre 5 MJup ave ELODIE.
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Fig. 2.22  Haut : erreur ǫvr en fontion de B-V (ou enore du type spetral) dans le as d'ELODIE
(gauhe) et de HARPS (droite), pour diérentes vitesses de rotation projetées : v sin i < 20 km/s
(erles), 20 km/s < v sin i < 70 km/s (roix), 70 km/s < v sin i < 130 km/s (dièse), 130 km/s <
v sin i (plus). Bas : erreur ǫvr en fontion de la vitesse de rotation projetée. Plus la vitesse de rotation
est grande à type spetral donné, plus ǫvr est grand, ave une forte dépendane. Plus le type spetral
est préoe à vitesse de rotation donnée, plus ǫvr est grand, ave une dépendane plus faible.
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A0V, 200 m/s
A0V, 100 m/s
A0V,  50 m/s
A5V, 200 m/s
A5V, 100 m/s



























A0V,  50 m/s
A0V,  30 m/s
A5V, 100 m/s
A5V,  50 m/s


























































F0V,  1 m/s
F5V, 30 m/s
F5V, 10 m/s























Fig. 2.23  Masse limite détetable dans le as d'ELODIE (gauhe) et de HARPS (droite), en
onsidérant un ompagnon en orbite irulaire, entraînant une variation de vitesse radiale d'amplitude
± 3 ǫvr (limite de détetion) pour diérentes périodes, diérents types spetraux, diérentes erreurs
ǫvr. Par exemple, la masse limite détetable pour une période de 10 jours, dans le as d'une étoile
A5V de v sin i égal à 70 km/s est 1,5 MJup ave HARPS ontre 5 MJup ave ELODIE.
Publiation I.
Performanes of radial veloity
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Extrasolar planets and brown dwarfs around A-F type stars ⋆
I. Performances of radial velocity measurements, first analyses of variations.
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Abstract. We present the performances of a radial velocity measurement method that we developed for A-F type stars. These
perfomances are evaluated through an extensive set of simulations, together with actual radial velocity observations of such
stars using the ELODIE and HARPS spectrographs. We report the case of stars constant in radial velocity, the example of a
binary detection on HD 48097 (an A2V star, with v sin i equal to 90 km s−1) and a confirmation of the existence of a 3.9 MJup
planet orbiting around HD 120136 (Tau Boo). The instability strip problem is also discussed. We show that with this method, it
is in principle possible to detect planets and brown dwarfs around A-F type stars, thus allowing further study of the impact of
stellar masses on planetary system formation over a wider range of stellar masses than is currently done.
Key words. techniques: radial velocities - stars: binaries: spectroscopic - stars: early-type - stars: brown dwarfs - planetary
systems
1. Introduction
Since the discovery of the first exoplanet around a solar-like
star a decade ago (Mayor & Queloz 1995), more than 150 plan-
ets have been found by radial velocity surveys 1. These sur-
veys focus on late type stars (>∼ F8) as these stars exhibit nu-
merous lines with low rotational broadening. General charac-
teristics of planet masses, distances to star, eccentricities (see
e.g. Udry et al. 2003; Marcy et al. 2003), as well as character-
istics of the stars hosting those giant planets (e.g. metallicity;
Santos et al. 2003) were derived and allow theoreticians to con-
strain planetary system formation and evolution (e.g. planet mi-
gration) around solar type stars.
A general and fundamental question concerning planet for-
mation is the impact of the mass of the central star on the for-
mation and evolution process. We know that the disks around
these different types of stars do not have the same properties
at similar ages: TTauri disks of a few Myr appear to be less
evolved than those around massive stars also of a few Myr such
as HD 141569 or HR 4796; this tends to show that these disks,
Send offprint requests to: F. Galland,
e-mail: Franck.Galland@obs.ujf-grenoble.fr
⋆ Based on observations made with the ELODIE spectrograph at
the Observatoire de Haute-Provence (CNRS, France) and with the
HARPS spectrograph at La Silla Observatory (ESO, Chile) under pro-
gram ID 073.C-0733.
1 A list of discovered planets updated by Jean Schneider is available
at http://www.obspm.fr/encycl/cat1.html
as the parent stars, evolve more rapidly (Lagrange et al. 2004).
The occurrence and time scale of planet formation have to be
investigated and compared.
Looking for planets around early type stars is a diffi-
cult task. So far, the studies have been limited to giant stars
(Sato et al. 2003, Lovis et al. 2005). These stars have small ro-
tational velocities, but a large radius resulting in minimum pos-
sible orbital periods of the order of 100 days or slightly less. In
a complementary way, to focus on main sequence stars allows
us to access smaller orbital periods and to address the question
of evolutionary time scale. These high-mass main sequence
stars have not been investigated so far as they exhibit fewer
lines that are generally broadened by high rotational velocities
(typically 100 - 200 km s−1 for A-type stars; see Fig. 1). It was
then thought that the radial velocity method could not be ap-
plied to those objects. Indeed, the method to process the data
and extract the Doppler information for low-mass stars with the
cross-correlation method, is not straightforwardly applicable to
more massive stars (Griffin et al. 2000).
A new method for radial velocity measurements was intro-
duced a few years ago (Chelli 2000). It consists of correlating,
in Fourier space, each spectrum of the target star and a refer-
ence spectrum specific to that star (built e.g. by summing all
the available spectra of the star). This method had been applied
to solar-type stars; we have adapted it for earlier type stars
(Section 2). We then performed radial velocity observations
of A-F type stars, using the fiber-fed echelle spectrographs
ELODIE (Baranne et al. 1996), mounted on the 1.93-m tele-
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ELODIE − HD1404 − A2V − vsini: 110km/s























ELODIE − HD102647 − A3V − vsini: 115km/s























ELODIE − HD6961 − A7V − vsini: 91km/s























ELODIE − HD58946 − F0V − vsini: 63km/s























ELODIE − HD134083 − F5V − vsini: 45km/s























ELODIE − HD69897 − F6V − vsini: 5km/s


















Fig. 1. Examples of spectra acquired with ELODIE. Note the effect of the spectral type and vsini on the number, depth and width of the lines.
scope at the Observatoire de Haute Provence (CNRS, France)
in the northern hemisphere, and HARPS (Pepe et al. 2002),
recently installed on the 3.6-m ESO telescope at La Silla
Observatory (ESO, Chile) in the southern hemisphere.
We present here the performances obtained by applying this
method to these spectroscopic observations of A-F main se-
quence stars. We demonstrate in particular that it should be pos-
sible to detect planets and brown dwarfs around A-F type stars.
Results obtained with simulations are provided in Section 3.
We confirm in Section 4 the accuracy of the computed ra-
dial velocities and corresponding uncertainties in real cases,
with examples of stars constant in radial velocity, the case of
a binary detection and the confirmation of a 3.9 MJup planet
orbiting around HD 120136 (Tau Boo). Furthermore, we dis-
cuss the first trends observed in radial velocity variations as a
function of the spectral type in the range [A0-F7]. Finally, we
present the uncertainties achieved for all stars already observed
(Section 5), and the corresponding mass detection limits in the
frame of planet and brown dwarf searches (Section 6).
2. Principle of the method
To compute the radial velocity, we use the method described
in Chelli (2000). Considering a reference spectrum S r(λ) and a
Doppler shifted one, S (λ) = S r(λ − λUc ), where U is the radial
velocity associated with S (λ), we derive the cross spectrum:
Î(ν) = Ŝ r(ν)Ŝ ∗(ν) = e2iπνλ0 Uc |Ŝ r(ν)|2
The radial velocity is contained in the phase of Î(ν). We then
look for the velocity V which minimizes in a least square sense
the imaginary part of the quantity: Ĉ(ν) = e−2iπνλ0 Vc Î(ν). The








sin2(2iπν jλ0 U−Vc )|Ŝ r(ν)|4
σ2(ν j)
which is minimum when V reaches the radial velocity shift U.
ν j are discrete frequencies. The photonic radial velocity uncer-
tainty (ǫRV−Ph) is simultaneously calculated using the photon
noise statistic. See Chelli (2000) for further details.
Working in the Fourier space allows us to apply frequency
cuts, reducing the impact of the noise (high frequencies) and of
the variations of the continuum (low frequencies) due to stellar
phenomena or instrumental effects. This is particularly inter-
esting in the case of A-F type stars.
3. Radial velocity measurements and uncertainties
estimates: simulations
We first present simulations performed to test our radial ve-
locity and photon noise uncertainty (ǫRV−Ph) determination on
individual measurements.
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Fig. 2. Top: Average computed radial velocity obtained by simulations on spectra acquired with ELODIE (left) and HARPS (right).
Error bars from the average of 100 test spectra. Bottom: radial velocity dispersions divided by uncertainties obtained from simulations
on ELODIE (left) and HARPS (right) spectra. Conventions for symbols: v sin i ≤ 20 km s−1 (o), 20 km s−1 ≤ v sin i ≤ 70 km s−1 (×),
70 km s−1 ≤ v sin i ≤ 130 km s−1 (#), 130 km s−1 ≤ v sin i (+).
3.1. Test spectra
We consider here the case of identical spectra shifted with
a constant radial velocity. We first consider a spectrum of a
given star obtained with ELODIE or HARPS; this spectrum is
smoothed then duplicated into several spectra (here, 101). We
add noise to one of these spectra at a level corresponding to
a typical reference spectrum, namely corresponding to the sum
of 100 spectra with S/N equal to 200 in the case of ELODIE, and
400 in the case of HARPS. We add noise to the other 100 spec-
tra at a level corresponding to a typical measurement i.e. S/N =
200 with ELODIE and 400 with HARPS. Then, these spectra are
shifted in radial velocity with a given value (here, 300 m s−1),
typically induced by the presence of a planet.
Our method is then used to measure the radial velocities
and the corresponding uncertainties. For the considered star,
we obtain a distribution of computed radial velocities, charac-
terized with its average and dispersion (if assumed gaussian).
The advantages of these tests are: the original spectrum corre-
sponds to a real case in terms of number and depth of spec-
tral lines, taking into account rotational broadening and spec-
tral type which are key parameters; the average radial velocity
measured can be compared to the shift applied, in order to test
the radial velocity measurement process; no effect other than
velocity shift changes the spectra.
3.2. Results
The radial velocity measurements obtained are shown in Fig. 2
(top), for different spectral types (ranging between A0V and
F7V), and different rotational velocities (v sin i). The measure-
ments correspond to the average on the distribution of com-
puted radial velocities for a given star. Error bars correspond to
ǫRV−Ph√
100
= ǫ′RV−Ph, as they correspond to the 100 test spectra for a
given star. The average computed radial velocity is consistent
with the initial shift RVo equal to 300 m s−1, given the error
bars. This demonstrates the accuracy of the computed radial
velocities (no systematic error), in the case of identical spectra
only shifted in radial velocity.
The associated uncertainties are shown in Fig. 2. In all
cases, the radial velocity dispersion σRV on the radial velocity
distribution obtained for each star is consistent with the com-
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Fig. 3. Simulated radial velocity uncertainties versus S/N (left), versus the number of spectra used to build the reference spectrum (center), and
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V
Fig. 4. Measured dispersions divided by uncertainties obtained with ELODIE (left) and HARPS (right), with at least 5 measurements. S/N are
those obtained during observations. Symbols are the same as in Fig. 2.
puted uncertainties ǫRV−Ph: the distribution of σRVǫRV−Ph on the re-
sults obtained for the different stars is centered on 0.95 ± 0.09
for ELODIE, and on 0.94 ± 0.1 for HARPS. This demonstrates
the quality of the photon noise uncertainty estimates.
The same kind of tests as above (creation of 100 test spec-
tra shifted by 300 m s−1, and a reference spectrum) have been
performed to check the dependence of ǫRV−Ph on the number n
of spectra used to compute the reference spectrum (with S/N
fixed to 200) and on S/N (with n fixed to 100). We find that the
radial velocity uncertainties behave following these relations:
ǫRV−Ph ∝ 1S/N where S/N is the signal–to–noise per pixel for
one spectrum. This is useful when planning measurements, re-





is nearly constant for n ≥ 10.
The results of the computation are displayed in Fig. 3 as
dots: they are in good agreement with fits corresponding to
these relations. Moreover, the radial velocities are not affected
by systematic errors, even if the number of spectra used to build
the reference spectrum is small (Fig. 3).
4. Radial velocity dispersions and uncertainties:
real case
Our aim is to confirm the accuracy of the computed radial ve-
locities and corresponding uncertainties in real cases. We use
here the data available so far on our sample of stars surveyed
with ELODIE and HARPS. By January 2005, 45 A-F type stars
were observed at least 5 times with ELODIE (S/N equal to 196
on average) and 13 with HARPS (S/N equal to 302 on average).
The dispersions obtained, compared to the observed radial
velocity uncertainties, are displayed in Fig. 4. They are con-
sistent with an accurate computation of the radial velocity un-
certainties in real cases, because they verify σRV >∼ ǫRV in




RV−Ins . In addition to the
photon noise, ǫRV takes into account instrumental (in)stability
(ǫRV−Ins: 6.5 m s−1 with ELODIE, 1 m s−1 with HARPS).
Radial velocity uncertainties observed and simulated (nor-
malized to the same S/N) are in good agreement (see Fig. 6):
in most cases, differences are smaller than 20 %. Uncertainties
observed seem slightly larger than the ones simulated, except
for stars with B-V ≥ 0.4 and v sin i ≤ 20 km s−1: spectra may be
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Table 1. Radial velocity (RV) dispersion and uncertainties (measured and normalized to the same S/N, 200) for a set of stars observed with
ELODIE and constant in radial velocity. The normalization allows us to focus the comparison between stars only on spectral type and v sin i.
star spectral v.sin(i) number of dispersion on measured RV normalized RV
type km s−1 measurements measured RV (m s−1) uncertainties (m s−1) uncertainties (m s−1)
HD1404 A2V 110 15 203 280 318
HD102647 A3V 115 17 137 132 222
HD6961 A7V 91 15 88 83 104
HD58946 F0V 63 6 32 47 66
HD134083 F5V 45 11 34 39 44



































































ELODIE − HD1404 − A2V − Vrot: 110km/s










































































































ELODIE − HD102647 − A3V − Vrot: 115km/s
































































































ELODIE − HD6961 − A7V − Vrot: 91km/s































































ELODIE − HD58946 − F0V − Vrot: 63km/s


















































































ELODIE − HD134083 − F5V − Vrot: 45km/s








































































ELODIE − HD69897 − F6V − Vrot: 5km/s
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Fig. 6. Radial velocity uncertainties obtained in real cases (ǫRVreal)
divided by simulated radial velocity uncertainties(ǫRVsimulated), with
ELODIE (left) and HARPS (right). Symbols are the same as in Fig. 2.
different from one to the other in real cases, resulting in imper-
fections in the reference spectrum, hence larger uncertainties;
these imperfections could be negligible for late type stars, given
the large number and depth of the lines.
4.1. Stars constant in radial velocity
Examples of radial velocity measurements obtained with
ELODIE for stars that appear to be constant in radial velocity
(given our temporal spans) are displayed in Fig. 5, and the cor-
responding dispersions and uncertainties are given in Table 1.
The radial velocity dispersions are consistent with the uncer-
tainties: this confirms the quality of the estimation of the later.
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Table 2. ELODIE orbital solution for HD48097 and Tau Boo.
Parameter HD 48097 Tau Boo
P [days] 552±17 3.3135±0.0014
T [JD-2450000] 3005±40 1.27±0.03
e 0.10±0.03 0 (fixed)
γ [km s−1] -0.16±0.23 -0.0650±0.004
ω [deg] 304±29 0 (fixed)
K [km s−1] 5.67±0.11 0.476±0.005
Nmeas 15 7
σ(O −C) [km s−1] 0.19 0.014
a1 sin i [AU] 0.286 1.510−4
f(m) [M⊙] 1.0310−2 3.710−8
m1 [M⊙] 2.7 1.2
m2 sin i [MJup] 430 3.9
a [AU] 1.9 0.046
Fig. 7. ELODIE radial velocity data and orbital solutions for
HD48097. Top: Radial velocities. Bottom: Residuals.
4.2. HD48097: a binary system
Among stars variable in our radial velocity measurements, we
report here a binary detection in HD 48097 (HIP 32104), an
A2V, v sin i = 90km s−1 star, with B-V = 0.063, V = 5.21, lo-
cated at 43 pc from the Sun. The orbital parameters deduced
from a Keplerian adjustment (Fig. 7) are displayed in Table 2.
The companion is a star with a mimimum mass of 0.43 M⊙,
thus a late K or M type dwarf (and not a white dwarf for exam-
ple, which should have evolved faster than the primary, whose
mass is 2.7 M⊙). The dispersion of the residuals is 192 m s−1
rms, consistent with the radial velocity uncertainties (359 m s−1
on average, 283 m s−1 if normalized to S/N = 200); the dif-
ference can be due to the small number of available measure-
ments. This confirms the accuracy of the computed radial ve-
locities in a real case.
Fig. 8. ELODIE radial velocity data and orbital solutions for Tau Boo.
Top: Phased-folded velocities. Bottom: Residuals.
4.3. HD 120136: Tau Boo, a known planet
As another example, we show the measurements obtained on
Tau Boo (HD 120136, HR 5185), an F7V star, with B-V= 0.48,
V = 4.50, located 15 pc from the Sun. We confirm the existence
of a planet orbiting around this star (Butler et al. 1997). The or-
bital parameters (Fig. 8) deduced from a Keplerian adjustment
are displayed in Table 2, fixing e and ω to 0 given the small
number of measurements. They are consistent with the values
P = 3.3128 ± 0.0002 days, e = 0.02 ± 0.02, K1 = 469 ± 5
m s−1 previously found. Assuming a primary mass of 1.2 M⊙,
the minimum mass of the companion is still 3.9 MJup with a
semimajor axis of 0.046 AU.
This also confirms the accuracy of the computed radial ve-
locities, in the case of a spectral type sufficiently late to have
been already explored. A detection of a planet orbiting an F6V
star can be found in Galland et al. (2005b).
4.4. Instability strip
It appears (Fig. 4) that the late A and early F type stars ob-
served (B-V between 0.2 and 0.4) are often highly variable
in radial velocity. This range of B-V actually corresponds to
the intersection of the instability strip and the main sequence,
where we find the pulsating δ Scuti (Handler et al. 2002,
Breger et al. 2000) and γ Dor stars (Mathias et al. 2004,
Handler et al. 2002). These stars can be responsible for radial
velocity variations with an amplitude up to several km s−1 and
periods up to several days. Additional observations are needed
to check for each of the stars observed with B-V in the range
0.2-0.4 and with high radial velocity variations if they are mem-
bers of the δ Scuti and γ Dor groups.
The studies on the associated photometric variations
(Eyer et al. 1997) show that the amplitude of these variations
can reach 8 mmag with periods of 2 days in this range of spec-
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Fig. 9. Uncertainties on the radial velocities in the case of identical spectra only shifted in radial velocity, for all the observed stars, versus B-V
(top; symbols are the same as in Fig. 2) and v sin i (bottom). The spectra were acquired with ELODIE (left) and HARPS (right).
tral types. Yet, the amplitude is less than 2 mmag for the other
A-F type stars. The latter may thus be preferential targets if
pulsations are not desired to pollute other radial velocity varia-
tions.
In particular, it is probable that finding planets with the ra-
dial velocity method will be more difficult for stars with B-V in
the range 0.2-0.4; ways to distinguish a planetary signal from
that of pulsations have to be investigated.
5. Achieved uncertainties: influence of stellar
properties
As radial velocity uncertainties have been demonstrated to be
accurately computed, we can discuss their values. We consider
here the simulated radial velocity uncertainties, as they corre-
spond to the case of identical spectra only shifted in radial ve-
locity (keeping in mind that they are in good agreement with
the real case, differences being less than 20 % in most cases).
These radial velocity uncertainties are displayed in Fig. 9.
We can see that they depend on the spectral type of the star
(the later the spectral type, the smaller ǫRV, for a given range of
v sin i), and on its rotational velocity to a higher extent. A linear
fit of the logarithm of the radial velocity uncertainty (in m s−1)
as a function of the logarithm of v sin i (in km s−1) gives :
• ǫRV = 0.16 × v sin i1.54 × 200S/N with ELODIE,
• ǫRV = 0.032 × v sin i1.50 × 400S/N with HARPS.
The dependance of ǫRV on v sin i to the power 1.5,
found with these fits, is consistent with the study of
Bouchy et al. (2001) on the fundamental photon noise limit to
radial velocity measurements, in the case of early F type main
sequence stars. These fits apply only in the range where lines
are resolved, and if photon noise uncertainties are large com-
pared to the instrumental (in)stability (this corresponds typi-
cally to v sin i ≥ 15 km s−1 with ELODIE). When the lines are
not resolved (small v sin i), we reach the instrumental limit, rep-
resented by a horizontal line in Fig. 9, in the case of ELODIE.
Note that the dispersion around the fits results from stars with
different spectral types.
The achieved uncertainties on the radial velocities appear
to be a factor of 5±1 lower with spectra obtained with HARPS
than with ELODIE, even for early type stars which have on av-
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Fig. 10. Mass detection limits for A (top) and F (bottom) type stars, using ELODIE (left) or HARPS (right).
erage a large v sin i. A factor of 2 comes from the S/N per pixel
corresponding to these radial velocity uncertainties (200 with
ELODIE versus 400 with HARPS). Another factor of 2 comes
from an increased factor of 4 in the number of pixels per spec-
tral element, i.e. a factor of 4 in the whole flux for a given S/N
per pixel (ELODIE and HARPS have approximatively the same
spectral range). For the radial velocity uncertainty, these two
effects give a factor of 2 × 2 = 4, consistent with the factor 5±1
above.
Note that we reach ELODIE and HARPS instrumental preci-
sion for slowly rotating stars.
6. Mass detection limits
In the framework of searches for low mass companions, we
now estimate what kind of such companions can be found given
these uncertainties.
The mass detection limits are inferred for different orbital
periods, given radial velocity variations of ± 3 ǫRV, assuming a
circular orbit. They are displayed in Fig. 10. The most impor-
tant outcomes are:
– With ELODIE, the planetary domain can be reached for
A type main sequence stars with v sin i up to 100 km s−1
and orbital periods less than 10 days, or with v sin i up to
40 km s−1 and orbital periods less than 1000 days. For late
A type stars, the accessible range is v sin i up to 80 km s−1
and orbital periods up to 100 days. Planetary masses can be
detected for all F type main sequence stars.
– With HARPS, the planetary domain is accessible for all A
and F type stars, even with large v sin i.
For example, with ELODIE, the mass detection limit of a 10 d
period planet around an A5V star with v sin i equal to 60 km s−1
is 4 MJup. Such massive close-in planets are not unexpected if
a proto-planetary massive disk scales with the parent star mass.
With HARPS, this detection limit decreases to 0.7 MJup.
7. Conclusions
We presented in this paper the performances of a radial ve-
locity measurement method that we developed in the case of
A-F type stars. Radial velocities and corresponding uncertain-
ties are shown to be accurately computed both by simulations
and using real cases (stars constant in radial velocity, the case
of a binary detection and the confirmation of a known planet
orbiting Tau Boo).
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With regard to stellar properties, the achieved uncertainties
ǫRV depend on the spectral type, and above all on v sin i, to the
power 3/2: if ǫRV is expressed in m s−1 and v sin i in km s−1,
ǫRV behaves typically (still with a dependance on the spectral
type) as:
• ǫRV = 0.2 × v sin i1.5 × 200S/N with ELODIE, if
v sin i ≥ 15 km s−1;
• ǫRV = 0.03 × v sin i1.5 × 400S/N with HARPS.
In particular, we have demonstrated that it should be possi-
ble to detect extrasolar planets and brown dwarfs around such
A-F type stars: detection limits arrive at the planetary domain
for most of them. Given these results, we have begun a ra-
dial velocity survey to search for these low mass companions
around a volume-limited sample of A-F main sequence stars,
with ELODIE and HARPS.
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Phénomènes perturbant les vitesses
radiales
Nous développons ii des onsidérations sur les variations de vitesse radiale provenant
de phénomènes autres que la présene d'un ompagnon en orbite autour d'une étoile. Ces
variations peuvent par exemple être d'origine intrinsèque, i.e. liée à l'étoile elle-même ; es
phénomènes physiques perturbateurs sont reliés à l'ativité de l'étoile ou à l'existene de
pulsations, modiant toutes deux la surfae de l'étoile et don les vitesses radiales mesurées.
Dans es as, le prol des raies subit des déformations au ours du temps. Il faut d'ailleurs
noter que la méthode de mesure de vitesse radiale développée au hapitre préédent suppose
que les spetres onsidérés sont identiques entre eux au bruit près et à un déalage Doppler
près. Nous proposons ii de premiers ritères pour diagnostiquer l'existene de es phénomènes
perturbateurs et pour les distinguer de la présene d'une planète.
3.1 Étude du prol des raies
L'existene d'un ompagnon entraîne une variation périodique des vitesses radiales, se
traduisant par un déalage périodique des spetres de l'étoile, sans déformation des raies.
Lorsqu'on mesure des vitesses radiales variables, il importe don de savoir, outre si les spetres
sont eetivement déalés par eet Doppler, si les raies subissent des déformations au ours
du temps. Nous développons dans e hapitre des outils devant permettre de tester la présene
de déformations dans les raies spetrales.
3.1.1 Fontion de orrélation roisée numérique
La visualisation direte des spetres pour reherher d'éventuelles variations de prol de
raie est en général insusante. Un outil plus puissant est basé sur l'utilisation de la CCF (ross-
orrelation funtion), sorte de raie moyenne de haque spetre, qui ondense l'information
ontenue dans toutes les raies prises en ompte. Pour un spetre donné, la CCF est alulée
omme étant le produit de orrélation entre e spetre et un masque binaire. Ainsi, l'absisse
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du entre du pi de orrélation orrespond au déalage subi par le spetre onsidéré par rapport
à la situation de repos. C'est d'ailleurs ette méthode qui est utilisée pour aluler les vitesses
radiales dans le as des étoiles de type solaire, en ajustant les CCFs ave une gaussienne
an de prendre en ompte toute la CCF et pas seulement son entre. Ii, le masque est
onstruit à partir du spetre de référene, en ne onsidérant que les raies les plus profondes.
Cette détetion est eetuée en alulant la dérivée du spetre, et en repérant les zones où
ette dérivée est négative puis positive (raies en absorption). Une analyse ave les CCFs est
possible si le nombre de raies spetrales qui ne se superposent pas est susant (typiquement
une entaine), sinon la CCF est trop bruitée. Pour les étoiles F, e nombre est en général
assez élevé pour permettre l'étude de la CCF. Pour les étoiles de type spetral A préoe
et/ou les étoiles ayant un v. sin i trop grand (typiquement 100 km/s), le nombre de raies ne
se superposant pas et pouvant servir au alul des CCFs est trop petit, si bien que la CCF
résultante est trop bruitée pour qu'une analyse ave le bisseteur de la CCF soit possible.
D'autres outils de diagnosti sont alors néessaires.
3.1.2 Fontion d'auto-orrélation
On peut ainsi onsidérer la fontion d'auto-orrélation (auto-CCF), 'est-à-dire la fon-
tion de orrélation entre un spetre et le spetre de référene. On remplae don le masque
binaire par le spetre de référene dans le alul de la fontion de orrélation. Un avantage
par rapport aux CCFs réside dans le fait qu'on peut prendre en ompte toutes les raies du
spetre, et pas seulement elles qui ne se superposent pas. L'inonvénient est que ette fon-
tion d'auto-orrélation ne onstitue pas, au ontraire de la CCF, une image du prol des raies.
Cependant, le diagnosti de l'existene de déformations nous surait dans un premier temps.
3.1.3 Courbe de χ2
Pour reherher si les spetres d'une étoile donnée sont identiques entre eux à un déalage
Doppler près, on peut utiliser la valeur de χ2 minimum intervenant dans le alul des vitesses
radiales dérit au Chapitre 2. Le as de spetres identiques devrait se traduire par une valeur
du χ2 minimum prohe de 1 en valeur réduite. En pratique, e diagnosti est ependant
grossier. Il faut noter que si peu de spetres sont disponibles pour le alul de la référene,
alors les χ2 minimums sont inférieurs à 1 en général, ar un spetre donné se orrèle alors ave
le spetre de référene plus que de raison, se reonnaissant en partie dans ette référene.
Mais on peut aussi onstruire la ourbe des valeurs de χ2 prises pour diérentes valeurs de
déalage entre un spetre et le spetre de référene. Cette ourbe peut alors jouer le rle que
prenait la CCF ou l'auto-CCF dans l'analyse de la déformation des raies. Le gros avantage par
rapport aux CCFs réside à nouveau dans le fait qu'on peut prendre en ompte toutes les raies
du spetre, et pas seulement elles qui ne se superposent pas. Et de nouveau, l'inonvénient
est que ette ourbe de χ2 n'est pas une image du prol des raies. Mais le diagnosti de
l'existene de déformation des raies serait déjà appréiable à lui seul.










































































Fig. 3.1  Gauhe : CCF et son bisseteur. Droite : bisseteur seul, dilaté pour une meilleure visua-
lisation. Résultats obtenus ave un spetre d'une étoile F6V ave v sin i = 10 km/s.
3.1.4 Bisseteurs
Que l'on onsidère les CCFs, les auto-CCFs ou les ourbes de χ2, il est plus pratique d'étu-
dier les bisseteurs de es fontions pour analyser leurs variations. Le bisseteur est alulé
en déoupant la fontion en tranhes horizontales, puis en alulant les absisses de l'inter-
setion de haque tranhe ave les tés gauhe et droit de la fontion. Le bisseteur est alors
l'ensemble des points orrespondants à la moyenne de haque ouple de points d'intersetion
(voir gure 3.1). L'inertitude portant sur le bisseteur est évaluée à partir de l'inertitude
portant sur la vitesse radiale mesurée : on prend ainsi en ompte l'importane du nombre et
de la profondeur des raies, ainsi que les onditions d'observation (S/B plus ou moins bon). La
pertinene des inertitudes obtenues sur les bisseteurs a été vériée en utilisant des spetres-
test similaires à eux du Chapitre 2. Deux paramètres prinipaux aratérisent un bisseteur :
sa pente et sa ourbure. La pente est estimée via le span, obtenu en retranhant la moyenne
des points bas du bisseteur à la moyenne des points hauts du bisseteur. La ourbure est
obtenue en retranhant la droite joignant la moyenne des points haut et la moyenne des points
bas, à la moyenne des points entraux.
3.1.5 Illustration ave des spetres-test
An de tester le alul des CCFs et de leur bisseteur, ainsi que l'estimation des inertitudes
assoiées, nous onsidérons ii des spetres-test, similaires à eux utilisés au hapitre préédent
i.e. identiques entre eux au bruit de photon près et ayant subi un déalage Doppler d'une valeur
onnue. La gure 3.2 montre les résultats obtenus ave les spetres-test orrespondant au as
d'une étoile F6V. Les vitesses radiales mesurées sont indiquées sur la première ligne de gures.
Les CCFs de es spetres-test ont ensuite été alulées, ainsi que leur bisseteur.
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vsini = 10 km/s
S/B moyen: 199
CCF: nombre de raies = 418
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])
Fig. 3.2  CCFs et leur bisseteur obtenus ave des spetres-test, identiques entre eux au bruit
près et à un déalage Doppler près, an de tester le alul des CCFs et de leur bisseteur, ainsi que
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vsini = 10 km/s
S/B moyen: 199
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)












































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 199
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
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vsini = 10 km/s
S/B moyen: 199
CCF: nombre de raies = 418
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
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Sur la deuxième ligne à gauhe est illustrée une CCF, la dénition des tranhes utilisées
pour le alul du bisseteur et le bisseteur obtenu. A droite sont représentées les CCFs avant
(en bas) et après (en haut) reentrage des vitesses radiales alulées. Cei permet de voir si
les spetres étaient eetivement déalés en vitesse radiale (dispersion moins grande après
reentrage).
Sur la troisième ligne sont représentés les bisseteurs, ave les inertitudes assoiées à
haque point (en pointillés) ; à droite, es bisseteurs sont reentrés de la valeur de leur
point milieu an de mieux évaluer si ils sont onstants aux inertitudes près (le fuseau 95%
désigne la zone ontenant 95% des bisseteurs si ils ne sont eetivement pas signiativement
diérents). Sur la quatrième ligne sont représentés le span et la ourbure en fontion des
vitesses radiales mesurées, an de visualiser si d'éventuelles variations des bisseteurs peuvent
expliquer omplètement la variation des vitesses radiales, e qui est le as si les amplitudes de
variation sont du même ordre de grandeur. La ourbure étant souvent onstante, on représente
parfois plutt le span en fontion du temps. Sur la gure 3.3, e type de gures est représenté
en alulant les CCFs (gauhe), les fontions d'auto-orrélation (entre) et les ourbes de
χ2 (droite). On retrouve bien, dans les trois as, que les spetres utilisés sont identiques entre
eux aux inertitudes près, puisque le bisseteur des fontions images de es spetres le sont.
3.1.6 Cas de prols de raies variables
Si les spetres subissent des déformations, alors les fontions image de es spetres sont
aussi déformées, ainsi que leur bisseteur. Il faut noter que les déformations des CCFs, des
auto-CCFs et des ourbes de χ2 peuvent ne pas être les mêmes (pour une même origine
physique), ar seules les CCFs peuvent être vues omme une raie moyenne de l'ensemble des
raies spetrales.
Comme nous allons le voir, es déformations peuvent être dues à l'existene d'une ativité
magnétique ou de pulsations, qui aetent la surfae stellaire et les mesures de vitesse radiale.
Nous allons également appliquer les diagnostis préédents à es as où le prol des raies varie
au ours du temps.
On peut déjà noter que l'étude de la variation du prol des raies n'est pas aisée, et que
les voies explorées ii sont enore à approfondir. De façon générale, la CCF est un outil pour
lequel l'interprétation est plus faile puisqu'elle peut être onsidérée omme une raie moyenne
de l'ensemble des raies spetrales. Mais lorsque le nombre de raies ne se superposant pas est
trop petit, la CCF devient trop bruitée et son analyse n'est plus possible. La fontion d'auto-
orrélation, ayant omme avantage de prendre en ompte l'ensemble des raies se superposant
ou non, pourrait alors être le moyen de diagnosti adapté. Cette fontion d'auto-orrélation
représenterait une meilleure voie que la ourbe de χ2, ar pour ette dernière, les points d'un
bisseteur donné semblent plus orrélés entre eux et apporter don moins d'information.
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3.2 Origines intrinsèques de la variation du prol des raies
Voyons don le as de variations signiatives des vitesses radiales mais ave déformation
des raies. Ces déformations expliquent les variations de vitesse si l'amplitude de variation des
spans et/ou ourbures du bisseteur des CCFs sont de l'ordre de grandeur des variations de
vitesse. Il est important d'identier es as pour mieux les éarter (arrêt des observations),
ar si au ontraire les déformations ne sont pas susantes pour rendre ompte des variations
de vitesse observées, alors un déalage Doppler réé par un ompagnon peut se aher parmi
les variations dues aux déformations des raies.
Les phénomènes pouvant être à l'origine d'une déformation des raies sont divers et les
variations de vitesse radiale engendrées peuvent être vues omme un bruit supplémentaire. Ces
variations sont regroupées sous le terme de jitter. Voyons quelques-uns de es phénomènes.
3.2.1 La granulation
La surfae d'une étoile dont l'enveloppe est onvetive (et non radiative) est onstituée
d'une multitude de ellules onvetives : la vitesse radiale loale est négative en leur entre
(les éléments émetteurs s'éloignent du entre de l'étoile et s'approhent de l'observateur), et
positive sur leurs bords (Shatzman & Praderie, 1990). De plus, es vitesses ne sont pas les
mêmes d'une ellule onvetive à l'autre. La vitesse radiale mesurée, moyenne sur toutes es
ellules, est don aetée de variations diretement liées à ette struture granulaire. Dans le
as d'étoiles de type solaire, il existe environ 106 ellules onvetives animées d'une vitesse
d'amplitude typique de 1 km s−1, e qui entraîne un bruit typique de 1 km s−1/
√
106 = 1 ms−1
sur la vitesse radiale instantanée. Ce bruit est plus faible sur la vitesse radiale mesurée, ar
moyenné sur la durée de la pose permettant d'obtenir le spetre de l'étoile. Pour les naines
A-F, on peut s'attendre à e que l'inertitude sur la vitesse radiale mesurée soit du même
ordre de grandeur, i.e. négligeable (les ellules sont peut-être plus grosses, mais la surfae l'est
aussi, et le nombre de ellules serait ainsi similaire).
La granulation est aussi à l'origine du prol global des raies, et don de la forme du
bisseteur : en forme de C pour les étoiles G-K, il prend progressivement elle d'anti-C pour
les étoiles F (Gray 1982). Par ailleurs, suivant la région de formation des raies, la vitesse de
rotation est diérente (l'étoile est en rotation diérentielle), si bien que le prol de es raies
subit une distorsion aratéristique, qui dépend de la température, de la omposition...
3.2.2 L'ativité magnétique
Le hamp magnétique généré par une étoile est responsable de l'existene de strutures
à sa surfae, qui évoluent au ours du temps (tahes, points hauds, éruptions...), ainsi que
d'une émission hromosphérique. A priori, le hamp magnétique des étoiles A est faible ar
l'enveloppe onvetive est très réduite ; il est ependant possible que e hamp soit susant
pour engendrer tahes et émission hromosphérique déelables, tout omme dans le as des
étoiles de type solaire.
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Fig. 3.4  Raie en émission dans la raie du Ca K, as de HD25998 (gauhe) et HD126660 (droite),
ave ELODIE.
Ativité magnétique : émission hromosphérique
Pour les étoiles de type F tardif, G et K, l'ativité magnétique stellaire peut être détetée
via l'émission hromosphérique, notamment dans les raies (en absorption) H et K de CaII :
elle se traduit par une raie en émission au fond de es raies en absorption (omme illustré sur
la gure 3.4 dans le as de deux étoile F7V de notre éhantillon, observées ave ELODIE). En
eet, le gradient de température dans la hromosphère est inversé, e qui entraîne la forma-
tion de raies en émission ; or l'ativité stellaire se traduit entre autres par le hauage de la
hromosphère, augmentant l'intensité de es raies en émission (Noyes et al. 1984a). Le niveau
d'ativité peut être évalué en eetuant le rapport entre le ux au entre (origine hromosphé-
rique, mais aussi photosphérique) et au bord (ontinuum) de es raies ; l'indiateur d'ativité
orrespondant est appelé S-index. Après orretion des eets de ouleur et enlèvement de la
ontribution photosphérique (Noyes et al. 1984a), et indiateur devient l'indie R′HK . Typi-
quement, une valeur de -4 pour R′HK indique une étoile très ative et une valeur de -5 une
étoile stable. Il existe une relation entre l'indie d'ativité R′HK et un indie similaire déni
dans la raie de Hα : R′HK = 2.725RHα + 1.3510
−6
(Soderblom et al. 2001).
Pour les types spetraux préoes, la raie de CaII H est inutilisable ar reouverte par la
raie de Hǫ, et pour les types spetraux plus préoes que A7V, on n'observe plus d'émission
dans la raie de CaII K (l'important ux photosphérique noie le ux hromosphérique).
L'émission hromosphérique engendrée par l'ativité magnétique est aussi détetable en
spetrosopie ultraviolette. L'étude de raies d'émission UV a ainsi montré qu'il existe une
forte émission hromosphérique dans les étoiles naines de type spetral F préoe (ave un
maximum pour B-V=0.28, orrespondant au type F0V), potentiellement aussi forte que pour
les étoiles de type solaire (Simon 1991). Cette émission hromosphérique est ensuite de moins
en moins forte pour les étoiles de type A ; elle est enore détetée dans ertaines naines
de B-V=0.25 (Simon & Landsman 1991). Ces auteurs démontrent que les raies de CII en
émission ne sont pas orrélées ave la vitesse de rotation pour les étoiles de type spetral plus
préoe que F5. Ils onrment que le rapport entre les ux oronaux (détetés en rayons X)
et hromosphériques (en UV) est plus petit pour e type d'étoiles.
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Fig. 3.5  La présene d'une tahe à la surfae de l'étoile engendre une variation du prol des raies,
e qui entraîne un hangement de la vitesse radiale mesurée.
Ativité magnétique : tahes
Une tahe (froide i.e. dont la température est plus faible que son environnement) générée à
la surfae d'une étoile par l'ativité magnétique diminue le ux dans le té gauhe (resp. droit)
des raies si elle se trouve du té qui se rapprohe (resp. s'éloigne) de l'observateur (Fig 3.5).
Cei engendre une mesure de vitesse radiale plus petite (resp. grande) qu'en l'absene de tahe
(modiation du baryentre des raies).
La CCF, reétant le prol de l'ensemble des raies, est déformée de façon similaire. La
variation du span des bisseteurs est alors reliée anti-linéairement ave les vitesses radiales
mesurées (Queloz et al. 2001a). En fait, on obtient une forme de 8 très allongé en eetuant
une modélisation, mais e 8 se réduit en pratique à une droite ompte tenu des inertitudes
dans les as réels. Cei fournit un diagnosti de l'origine des variations de vitesse en terme
d'ativité. C'est le as des deux exemples des gures 3.6 et 3.7, observés ave ELODIE :
HD25998 et HD126660 : le span des bisseteurs de leurs CCFs est reliée anti-linéairement
ave les vitesses radiales mesurées. Le spetre de es deux étoiles ontient d'ailleurs une raie
en émission dans la raie du Ca K (Fig. 3.4), et HD25998 est eetivement référenée omme
étant une étoile ative, ave R′HK ≃ −4, 45 (-4.44 d'après Radik et al. 1998, -4,47 d'après
Gray et al. 2003). De plus, HD25998 n'est pas une étoile pulsante (Handler et al. 2001 :
table 4). Bien qu'ayant une amplitude moins grande, une raie en émission dans la raie du
Ca K est aussi présente dans le spetre de HD126660.
La gure 3.8 montre l'appliation des trois diagnostis développés (CCF, auto-CCF et
ourbe de χ2) au as d'une autre étoile ative (R′HK = −4, 41, Gray et al. 2003), HD138763
observée ave HARPS. On voit bien dans et exemple les diérenes entre les bisseteurs
obtenus à partir des diérentes fontions. Les auto-CCF montrent des déformations moins
prononées que les CCFs. Les ourbes de χ2 montrent des déformations enore moins grandes,
reétant peut-être une plus forte orrélation entre les points d'une ourbe de χ2.















































































































































































































































































































































vsini = 30 km/s
S/B moyen: 313
CCF: nombre de raies = 302
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])
Fig. 3.6  CCFs, bisseteurs, spans et ourbures dans les as de l'étoile ative HD126660.
Des mesures photométriques peuvent onrmer l'existene de tahes : leurs variations sont
alors en quadrature ave les variations de vitesse radiale (lorsque la tahe est vue au entre
de l'étoile, la diminution du ux est maximale tandis que l'eet sur la vitesse radiale est nul).


















































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 17 km/s
S/B moyen: 143
CCF: nombre de raies = 303
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])

























































































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 7 km/s
S/B moyen: 154
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)






































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 7 km/s
S/B moyen: 154
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)







































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 7 km/s
S/B moyen: 154
CCF: nombre de raies = 630
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
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3.2.3 Les pulsations
Une autre origine de la variation des vitesses radiales, intrinsèque à l'étoile onsidérée, peut
être la présene de pulsations aetant la surfae stellaire. Cette variation permet de sonder
la struture interne des étoiles, mais est aussi une gêne pour la reherhe de ompagnons si
l'amplitude de variation est supérieure aux inertitudes de mesure. Cette gêne peut se traduire
par un bruit supplémentaire aetant les mesures, voire par une ambiguïté ave une origine
planétaire dans le as de pulsations d'amplitude et de période ompatibles ave l'existene
d'une planète. Nous allons voir les aratéristiques prinipales des pulsations pouvant exister,
en partiulier dans le as des naines A et F qui nous intéresse ii.
Nature et origine des pulsations
Une étoile peut être vue omme une avité aoustique, dans laquelle existent des ondes aux
fréquenes de résonane de ette avité (modes propres), pour peu que des méanismes aient
pu engendrer es ondes. Il en résulte alors des osillations de la surfae de l'étoile, enore
appelées pulsations. Ces pulsations engendrent une variation de la vitesse radiale mesurée
(moyenne des vitesses loales à la surfae), ave une large gamme possible d'amplitudes et
de fréquenes, allant de quelques m/s à plusieurs km/s, et de quelques minutes à quelques
jours.
Ces osillations peuvent être radiales (modes f), omme dans le as des Céphéides et des
RR Lyrae, étoiles évoluées appartenant à la bande d'instabilité ; il s'agit alors d'ondes de
pression. Les osillations peuvent aussi être non radiales (modes p et g). Dans le as du mode
p, il s'agit aussi d'ondes aoustiques, générées par des perturbations de pression ; elles subissent
de multiples réexions et peuvent exister dans les zones radiatives et onvetives. Leur origine
physique est le méanisme κ : dans les régions où l'hydrogène ou l'hélium est ionisé, une
ompression engendre une augmentation de l'opaité (κ), d'où une plus grande rétention de
la haleur, servant à augmenter l'amplitude des osillations (Shatzman & Praderie 1990).
Dans le as du mode g, il s'agit d'ondes de gravité, générées par des perturbations du hamp
gravitationnel ; subissant un amortissement important dans les zones onvetives, elles peuvent
exister seulement dans les zones radiatives. Leur origine physique est le bloage onvetif
(Guzik 2000, 2002) : le ux d'énergie émergeant se trouve bloqué par la zone onvetive
externe.
La bande d'instabilité oupe la séquene prinipale dans un domaine de B-V ompris entre
0.2 et 0.4, e qui orrespond à un type spetral ompris approximativement entre A6V et F2V.
On observe des pulsations pour de nombreuses étoiles appartenant à e domaine, et même en
bordure de elui-i. Ces étoiles sont lassées en δ Suti et γ Doradus.
Étoiles δ Suti
Les étoiles lassées omme étant de type δ Suti (Breger et al. 2000, Rodriguez et al.
2000) subissent des pulsations non radiales, de mode p, d'ordre bas, ave omme méanisme
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d'exitation invoqué le méanisme κ ave HeII. Ces pulsations sont de période inférieure à
6,5 h et peuvent être mono- ou multi-périodiques. L'amplitude des variations de vitesse ra-
diale engendrées peut aller jusqu'à quelques km/s, elle des variations photométriques jusqu'à
quelques milli-magnitudes. Les variations en vitesse radiale et en photométrie onnaissent un
déphasage de π/2 entre-elles. Les raies spetrales ont un prol en triangle et subissent des
déformations marquées (la formation des raies dépend de la profondeur où se trouvent les élé-
ments absorbants, et les diérentes ouhes sont aetées diéremment par les pulsations), en
partiulier elles de FeII (450 nm), TiII (451 nm), CaI (612 nm) et elles de Balmer. Certains
modes de pulsation présentent une amplitude variable sur des éhelles de temps de l'ordre
du mois. La période varie elle sur une éhelle de temps de l'ordre de quelques années. Plus
de 600 étoiles ont été lassées de type δ Suti. Leur masse va de 1,5 à 2,2 M⊙, soit un type
spetral pouvant aller de A3V à F2V. La gure 3.9 montre la position des étoiles δ Suti dans
le diagramme H.R..
Étoiles γ Doradus
Les étoiles lassées omme étant de type γ Doradus (Handler et al. 2002, Mathias et al.
2004) sont le siège de pulsations non radiales, de mode g, d'ordre élevé, ave omme méa-
nisme d'exitation invoqué le bloage onvetif. La période de es pulsations est supérieure à
6,5 heures, et peut aller jusqu'à 3 jours. L'amplitude des variations photométriques peut aller
jusqu'à quelques 0.01 mag, elle des variations de vitesse radiale jusqu'à quelques km/s. Or,
vu le rayon de l'étoile, on s'attend à e que la période orbitale d'une planète soit supérieure
à typiquement 1 jour. En as de variation périodique des vitesses radiales ave une période
omprise entre 1 et 3 jours, il y aurait don une inertitude sur l'origine de es variations : pla-
nète ou pulsations ? Des diagnostis de la présene de pulsations, autres que la variations des
vitesses radiales, sont don néessaires. Cei dit, es pulsations sont souvent multi-périodiques
(Kaye 1999a). Par ailleurs, les raies spetrales subissent des déformations marquées, en par-
tiulier elles de FeII (450 nm) et de TiII (451 nm). Enn, la fréquene dominante n'est pas
forément la même pour les variations photométriques et en vitesses radiales, et la fréquene
dominante peut hanger au ours du temps. L'amplitude des variations varie sur des éhelles
de temps de l'ordre de quelques années. Le déphasage entre les variations en vitesse radiale
et en photométrie est quasiment nul. Plus de 60 étoiles ont été lassées de type γ Doradus.
Leur masse va de 1,2 à 1,9 M⊙, soit un type spetral pouvant aller de A6V à F5V (voire plus
tardif) ; la plupart ont ependant un type spetral ompris entre F0V et F2V. La gure 3.9
montre la position des étoiles γ Dor dans le diagramme H.R..
Il pourrait exister une hybridation entre les γ Doradus, les δ Suti et les étoiles de type
λ Bootis, qui sont des étoiles A appartenant aussi à la bande d'instabilité, subissant des
pulsations multi-périodiques ave une éhelle de temps orrespondant à elle des δ Suti, mais
pauvres en métaux sauf C,N,O,S (Pauzen et al. 1997).
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Fig. 3.9  Position des δ Suti et γ Dor dans le diagramme H.R., ainsi que d'autres types d'étoiles
variables (www.univie.a.at/tops/dsn/texts).
Modélisation des pulsations
On peut modéliser l'eet des pulsations sur les raies du spetre de l'étoile, et don sur
le bisseteur des CCFs (e.g. Hatzes 1996). Ainsi, dans le as de pulsations non radiales que
peuvent subir les naines A-F, les omposantes de la vitesse d'un élément de la surfae de
















où Vp est l'amplitude de variation, P
m
l sont les polynmes de Legendre et k est une onstante
de proportionnalité, pouvant valoir 0,15 pour les osillations de mode p (as des δ Suti) et
1,2 pour les osillations de mode g (as des γ Dor). Les as où l = ±m produisent les plus
grandes vitesses radiales. La gure 3.10 montre la forme du bisseteur résultant de pulsations
de mode p, ave m=2,4,6.
Comment s'aranhir des pulsations ?
Une façon de s'aranhir de l'eet de es pulsations peut onsister à aquérir un grande
nombre de mesures et à les moyenner sur une éhelle de temps aratéristique de es variations,
mais le prix à payer en terme de temps de télesope est her ! Pour les étoiles de type G et
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Fig. 3.10  Prol du bisseteur résultant de la modélisation de pulsations de mode p, ave m=2,4,6
ainsi que l'amplitude des variations de vitesse radiale résultante (Hatzes 1996).
K, les vitesses radiales osillent ave des périodes de l'ordre de la minute à la demi-heure,
et des amplitudes variant de quelques dizaines de cm s−1 à quelques ms−1 ; la stratégie de
la moyenne sur un grand nombre de points a ainsi pu être appliquée, et ave suès, omme
dans le as de la déouverte d'une planète de 14 M⊕ autour de µ Arae (Santos et al. 2004).
Pour les étoiles A et F, les gammes d'amplitudes et de périodes sont beauoup plus larges ;
il faudrait ainsi moyenner sur des périodes allant jusqu'à plusieurs heures voire jours dans le
as de ertaines étoiles de type γ Dor !
Diagnostis de la présene de pulsations
Pour les naines A-F de l'éhantillon onsidéré ii (déni au Chapitre 1), nous nous onten-
terons don, omme première approhe, de diagnostiquer l'existene de pulsations. Dans les
deux as d'étoiles pulsantes nous intéressant ii, δ Suti et γ Dor, on onstate une varia-
tion marquée du prol des raies et une variation de vitesse radiale en résultant pouvant aller
jusqu'à plusieurs km/s.
Une façon de proéder pour identier la présene de pulsations est de mesurer les vitesses
radiales sur des éhelles de temps de quelques minutes à quelques heures, ar si des variations
sont détetées, alors leur origine sera néessairement l'existene de pulsations (il n'existe pas
de planète ave une période orbitale si ourte vu le rayon stellaire). Cette approhe a été
adoptée ave HARPS, en prenant 3 mesures de vitesse séparées de quelques heures, une fois
pour haune des étoiles, mais ette approhe oûte her en terme d'utilisation de temps de
télesope.
Pour ette raison, et aussi ar dans le as de variations se produisant sur une éhelle de
temps de quelques jours, il peut y avoir une ambiguïté ave une origine planétaire, d'autres
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diagnostis de la présene de pulsations sont néessaires. Par exemple, on peut essayer de
repérer les déformations de fontions images des raies spetrales, telles que la CCF, l'auto-
CCF ou la ourbe de χ2, via l'évolution du bisseteur, de son span et de sa ourbure.
Un premier outil est la CCF, image de la moyenne des raies du spetre : des variations du
prol des raies se traduiront don par des variations de la CCF. Si le span et/ou la ourbure
du bisseteur de es CCFs varient ave une amplitude similaire ou supérieure à elle des
vitesses radiales mesurées, alors les variations de vitesse sont omplètement expliquées par
la déformation des raies spetrales. Si le span est orrélé anti-linéairement ave les vitesses,
l'interprétation la plus probable de ette déformation est la présene de tahes à la surfae de
l'étoile ; ette interprétation est renforée si l'éhelle de temps des variations est la même que
elle de la vitesse de rotation de l'étoile, de l'ordre du jour. Sinon, reste en lie l'existene de
pulsations. Il faut noter qu'il peut exister une ambiguïté entre es deux interprétations ; une
étude photométrique pourrait alors apporter des renseignements supplémentaires.
Dans le as de HD37594 (Fig. 3.11), étoile de type spetral A8V et de v sin i = 15 km/s,
observée ave ELODIE, des variations de vitesse radiale sont mesurées ave une amplitude
de ± 400 m/s (l'éhelle de temps de quelques heures n'est pas explorée ave ELODIE). Les
bisseteurs sont très signiativement variables, l'amplitude de variation du span est du même
ordre de grandeur que es variations de vitesse radiale et le span n'est pas orrélé anti-
linéairement ave les vitesses, il s'agit don bien vraisemblablement de pulsations, omme
déjà suspeté au vu de l'abondane en métaux de ette étoile (Bikmaev et al. 2002).
Dans le as de HD103928 (Fig. 3.12), étoile de type spetral A9V et de v sin i = 83 km/s,
observée également ave ELODIE, les variations de vitesse observées atteignent une amplitude
de plus de 1000 m/s rête à rête. A nouveau, les bisseteurs sont très signiativement
variables, et le span varie même sur une plage beauoup plus grande que la plage de variation
des vitesses radiales (ei peut s'expliquer par des déformations des raies se ompensant pour
la vitesse mesurée). Le phénomène à l'origine de es variations de vitesse radiale est don
là enore la présene probable de pulsations aetant la surfae de ette étoile, e qui est
onforté par la mesure de variations photométriques ave une amplitude de 0,007 mag et une
fréquene de 1,4 jour
−1
soit une période de 17 h (Koen & Eyer 2002) : ette étoile serait don
de type γ Dor.
Dans le as de HD223011 (Fig. 3.13), étoile de type spetral A7V et de v sin i = 32 km/s,
observée ave HARPS, des variations de vitesse radiale sont mesurées ave une amplitude de
± 150 m/s, et ave une éhelle de temps de variation de quelques heures, e qui montre déjà
que es variations sont d'origine intrinsèque ; de plus, les bisseteurs sont là enore très signi-
ativement variables, et on perçoit même des variations diretement sur les CCFs. L'amplitude
de variation du span est aussi du même ordre de grandeur que es variations de vitesse radiale.
La gure 3.13 montre l'appliation des autres diagnostis développés (auto-CCF et ourbe de
χ2) au as de ette étoile pulsante. Sur et exemple, es fontions semblent beauoup trop peu
aetées par la variation du prol des raies que l'on onstate ave les CCFs, e qui montre
que e diagnosti est enore à développer.


































































































































































































































































































































































vsini = 15 km/s
S/B moyen: 80
CCF: nombre de raies = 265
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])
Fig. 3.11  CCFs, bisseteurs, spans et ourbures dans le as de l'étoile pulsante HD37594.










































































































































































































































































































vsini = 83 km/s
S/B moyen: 122
CCF: nombre de raies = 132
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])



































































































































































































































































vsini = 32 km/s
S/B moyen: 165
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)


































































































































































































































vsini = 32 km/s
S/B moyen: 165
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)



























































































































































































































vsini = 32 km/s
S/B moyen: 165
CCF: nombre de raies = 107
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
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Fig. 3.15  Variation entre largeur à mi-hauteur et profondeur de la CCF dans le as de HD12216.
3.3 Binaires spetrosopiques
Les binaires spetrosopiques sont des étoiles doubles dont le mouvement orbital est mis en
évidene par la variation des vitesses radiales, alulées à partir du spetre mesuré sur lequel
se superposent les spetres des deux étoiles. Le masque numérique utilisé pour la orrélation
étant onstruit ii à partir du spetre de référene, on ne peut utiliser les CCFs pour les
identier. Mais il existe d'autres diagnostis. Si les deux systèmes de raies restent onfondus,
alors la largeur à mi-hauteur de la CCF varie anti-linéairement ave la profondeur du pi de
orrélation. Par ailleurs, le span varie linéairement ave les vitesses radiales.
HD12216, observée ave ELODIE et montrant de fortes variations de vitesse radiale,
pourrait ainsi être une binaire spetrosopique, vue la variation anti-linéaire entre largeur
à mi-hauteur et profondeur de la CCF (Fig. 3.14, droite). La gure 3.16 (droite) montre les
CCFs, auto-CCFs et ourbes de χ2 obtenues pour ette étoile. HD12216 étant une étoile de
type spetral préoe (A2V) ave une vitesse de rotation approhant la entaine de km/s






















































































































































































































































































































































vsini = 85 km/s
S/B moyen: 241
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)











































































































































































































































































































































vsini = 85 km/s
S/B moyen: 241
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)








































































































































































































































































vsini = 85 km/s
S/B moyen: 241
CCF: nombre de raies = 32
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
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Fig. 3.17  CCFs (gauhe) et périodogramme (droite) somme des périodogrammes aux diérentes
absisses des CCFs avant (haut) et après (bas) reentrage des CCFs d'un ajustement Képlérien aux
vitesses radiales : le pi disparaît du périodogramme, e qui montre que les CCFs étaient bien déalées,
et que l'ajustement Képlérien des vitesses radiales utilisé pour reentrer les CCFs est orret.
3.4 Démêlement entre ompagnon et phénomène intrinsèque
Il existe des as où des variations de vitesse radiale induites par la présene d'un ompa-
gnon se superposent à des variations d'origine intrinsèque. Comment démêler es variations ?
En aratérisant l'une des deux, via par exemple des éhelles de temps diérentes, puis en en
déduisant l'autre. Une façon de proéder onsiste à onsidérer des fontions images des raies
spetrales, telles que les CCFs, auto-CCFs ou ourbes de χ2 : en as de variations d'origine
Képlérienne, elles sont déalées les unes par rapport aux autres. En as d'origine intrinsèque,
elles sont déformées (et éventuellement déalées) les unes par rapport aux autres.
Considérons don des fontions images des raies spetrales, telles que les CCFs pour xer
les idées, de diérentes époques : le périodogramme de la valeur de es CCFs pour un point
d'absisse donnée peut faire apparaître une périodiité dans d'éventuelles variations des CCFs
(déalage et/ou déformation). Dans le as d'un déalage périodique des CCFs, le périodo-
gramme de haque point d'absisse donnée fera ressortir la période de e déalage. En ee-
tuant la somme des périodogrammes orrespondant aux diérentes absisses, le pi orrespon-
124 CHAPITRE - 3. PHÉNOMÈNES PERTURBANT LES VITESSES RADIALES




















































































































































































































































































































































































































































































Fig. 3.18  Gauhe : bisseteurs des CCFs de HD180777 donnant les plus grandes valeurs des résidus
à un ajustant Képlérien des vitesses radiales, et regroupés par paquets (donnant les valeurs les plus
positives et négatives des résidus) ; les lignes en pointillés orrespondent à la médiane du paquet dual.
Droite : spans de es bisseteurs ; ils sont reliés à la valeur des résidus.
dant à ette période ressortira d'autant mieux. A e stade, on obtiendrait le même résultat
en as de déformations périodiques aetant l'ensemble de la CCF. Mais si les CCFs sont
déalées et si on les reentre de la valeur dont elles sont déalées, alors le pi orrespondant
à la période en question doit disparaître dans le périodogramme : e sera don le as si les
CCFs sont eetivement déalées, et si l'ajustement Képlérien des vitesses radiales utilisé pour
reentrer les CCFs est orret. Si les CCFs ne sont pas déalées, ou si l'ajustement Képlérien
n'est pas orret, alors au ontraire un pi apparaît ou est amplié à la période de l'ajustement
utilisé.
Cette méthode a permis de distinguer la présene d'une naine brune et de pulsations pour
HD180777, une étoile de type spetral A9V et de v sin i = 50 km/s, dans le as où l'ampli-
tude de variation des vitesses radiales due à l'existene d'un ompagnon est signiativement
supérieure à l'amplitude de variation due à la présene de pulsations. La gure 4.10, dans
le Chapitre 4, montre un ajustement Képlérien aux mesures de vitesse radiale. Les spetres
sont bien déalés des vitesses radiales orrespondant à et ajustement Képlérien : le pi qui
apparaît sur le périodogramme des CCFs (qui sont bruitées mais à un niveau permettant
enore une analyse), disparaît après reentrage des CCFs de es valeurs de vitesse (Fig. 3.17).
La masse orrespondante du ompagnon est de 25 MJup, il s'agit don d'une naine brune. La
dispersion des résidus de l'ajustement est bien supérieure aux inertitudes de mesure ; voyons
leur interprétation.
Les bisseteurs des CCFs de HD180777 montrent des variations (Fig 3.18). Le span de
es bisseteurs semble varier linéairement ave les résidus de l'ajustement Képlérien, ave une
plage de variation du même ordre de grandeur : la déformation des spetres explique don
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Fig. 3.19  Périodogramme des vitesses radiales de HD180777 : des pis apparaissent à haute
fréquene (période de quelques heures).
que l'on n'obtienne pas une dispersion des résidus de l'ordre des inertitudes de mesure. De
plus, le périodogramme des vitesses radiales (Fig. 3.19) montre des pis à haute fréquene :
1,324±0, 001 jour−1 et 3,626±0, 001 jour−1 (périodes de 6,6 h et 18,1 h). L'interprétation de
l'existene de déformation des spetres est ainsi la présene de pulsations aetant la surfae
stellaire. Comme l'éhelle de temps des variations est supérieure à 6,5 h, HD180777 serait
une étoile pulsante de type γ Dor.
Ce résultat a fait l'objet d'une publiation dans A&A (voir l'artile IV, Galland et al.
2006b, en n de hapitre).
La gure 3.20 montre les CCFs, auto-CCFs et ourbes de χ2 obtenues dans le as de ette
étoile pulsante hébergeant une naine brune. L'amplitude de variation des spans pour les auto-
CCFs est sensiblement inférieure à elle orrespondant aux CCFs, mais pourrait enore servir
pour e type d'étude. Pour les ourbes de χ2, es variations sont nulles (on retrouve le fait
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vsini = 70 km/s
S/B moyen: 197
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)












































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 70 km/s
S/B moyen: 197
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)


















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 70 km/s
S/B moyen: 197
CCF: nombre de raies = 183
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)












































































































A andidate brown dwarf around the
A9V pulsating star HD180777.
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IV. A candidate brown dwarf around the A9V pulsating star HD 180777.
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Abstract.
We present here the detection of a brown dwarf orbiting the A9V star HD 180777. The radial velocity measurements, obtained
with the ELODIE echelle spectrograph at the Haute-Provence Observatory, show a main variation with a period of 28.4 days.
Assuming a primary mass of 1.7 M⊙, the best Keplerian fit to the data leads to a minimum mass of 25 MJup for the companion
(the true mass could be significantly higher). We also show that, after substraction of the Keplerian solution from the radial
velocity measurements, the residual radial velocities are related to phenomena intrinsic to the star, namely pulsations with
typical periods of γ Dor stars. These results show that in some cases, it is possible to disentangle radial velocity variations due
to a low mass companion from variations intrinsic to the observed star.
Key words. techniques: radial velocities - stars: early-type - stars: brown dwarfs - stars: variable - stars: individual: HD 180777
1. Introduction
Radial velocity surveys have lead to the detection of more
than 160 planets during the past decade 1. We are perform-
ing a radial velocity survey dedicated to the search for extraso-
lar planets and brown dwarfs around a volume-limited sample
of more massive stars than currently done, namely A-F main-
sequence stars (i) with the ELODIE fiber-fed echelle spectro-
graph (Baranne et al. 1996) mounted on the 1.93-m telescope
at the Observatoire de Haute-Provence (CNRS, France) in the
northern hemisphere, and (ii) with the HARPS spectrograph
(Pepe et al. 2002) installed on the 3.6-m ESO telescope at La
Silla Observatory (ESO, Chile) in the southern hemisphere.
Finding planets and brown dwarfs around massive stars is im-
portant, as this will allow us to test planetary formation and
evolution processes around a wider variety of objects.
As A-F main-sequence stars exhibit a small number of stel-
lar lines, usually broadened and blended by stellar rotation, we
developed a new radial velocity method that is described in
Galland et al., 2005a (Paper I), together with the detection lim-
its we achieved and the estimates of the minimum detectable
masses. The first results of the survey are (i) discovering with
Send offprint requests to: F. Galland,
e-mail: Franck.Galland@obs.ujf-grenoble.fr
⋆ Based on observations made with the ELODIE spectrograph at the
Observatoire de Haute-Provence (CNRS, France).
1 A comprehensive list of known exoplanets is available at
http://www.obspm.fr/encycl/cat1.html
ELODIE a planet around an F6V star (Galland et al., 2005b,
Paper II), and (ii) finding the limits to the presence of an in-
ner giant planet around β Pictoris, with HARPS and CORALIE
(Galland et al., 2006a, Paper III); in this last case, the observed
radial velocity variations are attributed to δ Scuti type pulsa-
tions.
We present here the detection of a brown dwarf around one
of the objects surveyed with ELODIE, HD 180777. Section 2
provides the stellar properties of this star. Section 3 explains
the measurement of the radial velocities, and the Keplerian so-
lution associated to the main radial velocity variations is de-
rived in Sect. 4. In Sect. 5, we rule out other possible origins of
these main radial velocity variations. The large radial velocity
residuals around the orbital solution are interpreted in terms of
pulsations in Sect. 6.
2. Stellar properties
HD 180777 (HIP 94083, HR 7312) is located at 27.3 pc from
the Sun (ESA 1997). Its projected rotational velocity, calcu-
lated using auto-correlation, is v sin i= 50 km s−1; if the true
rotational velocity of this star meets the mean rotational ve-
locity of A9V type stars, namely 125 km s−1 (Gray 2005),
the value of sin i would be 0.4 . The effective tempera-
ture Te f f = 7250 K and the surface gravity log g= 4.34 are
taken from King et al. (2003). The stellar properties are sum-
marized in Table 1. Note that the MK spectral type of
HD 180777 varies from A9V to F2V depending on the au-
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Table 1. HD 180777 stellar properties. Photometric and astromet-
ric data are extracted from the HIPPARCOS catalogue (ESA 1997).
Spectroscopic data are from King et al. (2003).
Parameter HD 180777
Spectral Type A9V






Te f f [K] 7250
log g 4.34
M1 [M⊙] 1.7
thors; yet, the spectral type A9V is more frequent (see e.g.
the HIPPARCOS catalogue, ESA 1997, or the Bright Star
Catalogue, Hoﬄeit et al. 1991). Given this spectral type, we
deduce a stellar mass of 1.7±0.1 M⊙.
HD 180777 belongs to the range of B-V where the instabil-
ity strip intersects with the main sequence. This region contains
the pulsating δ Scuti (Handler et al. 2002, Breger et al. 2000)
and γ Dor stars (Mathias et al. 2004), with respective stellar
mass ranges of [1.5, 2.2] M⊙ and [1.2, 1.9] M⊙. With a mass
of ≈ 1.7 M⊙, HD 180777 could then belong to one or the other
class of pulsating stars. We show in Sect. 6 that HD 180777 ac-
tually undergoes pulsations with frequencies associated to the
γ Dor stars.
3. Radial velocity measurements
By July 2005, 45 spectra of HD 180777 were acquired with
ELODIE, over 690 days. The wavelength range of the spec-
tra is 3850-6800 Å. Six spectra obtained under bad weather
conditions (with an absorption larger than 2 mag) were dis-
carded. The typical exposure time was 15 min, leading to an
S/N equal to ∼ 190. The exposures were performed without the
simultaneous-thorium mode usually used to follow and correct
for the local astroclimatic drift of the instrument; a wavelengh
calibration was performed each hour, however, which is largely
sufficient to correct for the drift in the case of ELODIE and
when the radial-velocity photon-noise uncertainties are larger
than a few dozens m s−1. In this way, the spectra obtained are
not polluted by the stronger Thorium lines spread on the CCD,
a mandatory requirement for our method with A-F spectral type
stars (see Paper I).
For each spectrum, we selected 34 spectral orders with
high contrast, covering a wavelength range of 4100-5700 Å
and avoiding orders containing calcium and hydrogen lines or
contaminated by telluric absorption lines. Assuming that the
spectra are translated (stretching in the wavelength space) from
one to the other, the radial velocities were measured using the
method described in Chelli (2000) and Paper I. They are dis-
played in Fig. 1 (top). The uncertainty of 64 m s−1 on average is
consistent with the value of 70 m s−1 obtained from simulations






















































































































ELODIE − HD180777 − A9V − vsini: 50 km/s






























































Fig. 1. Radial velocities of HD 180777 obtained with ELODIE (top),
the associated periodogram (center) and the window function (bot-
tom).
uncertainties and v sin i to HD 180777, with S/N values equal
to 190. The observed radial velocities are found to be variable
with a much larger amplitude than the uncertainties.
The periodogram of the radial velocities is dis-
played in Fig. 1 (center). We used the CLEAN algorithm
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Table 2. ELODIE best orbital solution for HD 180777.
Parameter HD 180777
P [days] 28.44± 0.01
T [JD-2400000] 53244.3± 0.3
e 0.20 ± 0.01
γ [km s−1] 0.11± 0.01
ω [deg] 56 ± 4
K [km s−1] 1.20 ± 0.02
Nmeas 39
σ(O −C) [km s−1] 0.394
a1 sin i [10−3 AU] 3.1
f(m) [10−6M⊙] 4.7
M1 [M⊙] 1.7
m2 sin i [MJup] 25
a [AU] 0.22
(Roberts et al 1987) in order to remove the aliases linked with
the temporal sampling of the data (this algorithm iteratively
deconvolves the window function from the initial “dirty”
spectrum). We used only one iteration here, with a gain loop
value of one. A clear peak appears at a period of 28.4 days.
It is not a sampling effect, given the window function (Fig. 1,
bottom). Figure 2 shows the radial velocities phased with
this period. It is consistent with this periodicity in the radial
velocity variations. In addition, we calculated the false-alarm
probability of this signal. To do so, we performed a Fisher
randomization test (Linnell Nemec & Nemec 1985): the radial
velocities are shuﬄed randomly with the same time-series
as observations, then the periodogram is calculated; this
is repeated many times (50 000 here), and the number of
periodograms containing a power higher than the one for the
28.4 days signal in the measured radial velocities is stored. The
false-alarm probability found this way is lower than 2.10−5,
confirming the significance of this 28.4 days signal.
4. A brown dwarf around HD 180777
4.1. Main variation: orbital parameters
We fit the radial velocities with a Keplerian solution (Fig. 2).
The orbital parameters derived from the best solution are given
in Table 2. The amplitude is 1.2 km s−1, which is consistent
with the value of the peak in the previous periodogram. The or-
bital period is 28.4 days, and the eccentricity is 0.2. Assuming
a primary mass of 1.7 M⊙, the companion mass falls in the
brown-dwarf domain, with a minimum mass of 25 MJup. Note
that a value of 0.4 for sin i (see Sect. 2) would result in a true
mass value of 62 MJup; we even cannot completely exclude the
case of a low mass M dwarf. The separation between this can-
didate brown dwarf and the star is 0.2 AU. The dispersion of
the residuals is 394 m s−1. They are much larger than uncer-
tainties (also clearly seen on the individual residuals, Fig. 2),
suggesting another source of radial velocity variations. This
source should not be a companion since there is no satisfactory
Keplerian fit to these residuals considering the case of only one
companion (in addition to the above brown dwarf).
Fig. 2. Top: ELODIE radial velocities and orbital solutions for
HD 180777. Bottom: Residuals to the fitted orbital solution.














































Fig. 3. Left: cross-correlation functions of HD 180777, before (top)
and after (bottom) correction from the Keplerian motion. Right: their
corresponding summed periodograms (see text), with the same scale
in the two cases.
4.2. Checking the translation of the spectra
We check here that the above periodic signal is only due to a pe-
riodic translation of the spectra, without simultaneous change
in the shape of the lines that would correspond to variations
that are intrinsic to the star. To do so, we compute the cross-
correlation function of each spectrum with a binary mask.
These correlation functions represent the mean line profile of
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each spectrum, and they are displayed in Fig. 3 (top, left). Note
that this is a standard way to measure the radial velocities for
solar-type stars. The correlation functions show a dispersion
from one to the other, potentialy due in part to a translation,
visible in particular in the zones of large slope. The dispersion
of the positions of Gaussian fits made considering only these
zones is 870 m s−1.
In order to detect periodic variations in the lines of the spec-
tra, we calculated the temporal periodogram corresponding to
each point of the cross-correlation functions. We then summed
all these periodograms, so as to enhance the variations occur-
ing along all the cross-correlation functions. This summed peri-
odogram is displayed in Fig. 3 (top, right). A clear peak appears
at a frequency corresponding to a period of 28.4 days. The ra-
dial velocities found considering the center of the Gaussian fits
are consistent with the ones measured in Sect. 3, given the un-
certainties.
We then translated the cross-correlation functions to correct
them from the orbital solution found in Sect 4.1. The results are
displayed in Fig. 3 (bottom, left). The dispersion of the posi-
tions of Gaussian fitted only to the zones of large slope is now
410 m s−1, half the value found previously. It is also consis-
tent with the dispersion of the radial-velocity residuals around
the Keplerian solution. This is a first check of the reality of
the translation of the spectra from one to the others. Moreover,
the summed periodogram, displayed in Fig. 3 (bottom, right),
does not show any peak at the frequency corresponding to a
period of 28.4 days. This confirms that the cross-correlation
functions were effectively translated from one to the others,
and that the fit of the radial velocities is accurate. Note that
a correcting translation of the cross-correlation functions made
at a wrong period and/or a wrong amplitude would produce or
enhance a peak at the corresponding frequency in the summed
periodogram, instead of removing it. In the same way, if there
was no initial translation in the spectra but only changes in the
shapes of the lines, the peak in the periodogram would not dis-
appear after corrected translation of the cross-correlation func-
tions.
We finally check that this periodic translation of the spec-
tra is not accompanied by simultaneous changes in the shape of
the lines with the same period of 28.44 days. Figure 4 shows the
span (or inverse slope) of the bisectors of the cross-correlation
functions, phased with this period. They are significantly vari-
able, indicating changes in the shape of the lines (see Sect. 6),
but there is no periodic variation in the spans with a period of
28.44 days. Hence, the 28-d signal corresponds only to a shift
of the spectra, and not to a change in the line shape. The exis-
tence of a brown dwarf is the best explanation for this signal.
5. Ruling out other origins of the main 28-d
variations
5.1. A single star
We checked that HD 180777 is not a blended double-lined
spectroscopic binary. In such a case, the FWHM of the

























































































































































Fig. 4. Span of the cross-correlation functions phased with a period of
















































ELODIE − HD6961 − A7V − vsini: 91 km/s






































Fig. 5. ELODIE radial velocity data for HD 6961, a star constant in ra-
dial velocity (dispersion of 63 m s−1), similar and close to HD 180777.
The vertical scale is identical to the one in Fig. 1.
depth (anti-correlation). No such correlation is observed for
HD 180777.
5.2. A similar star constant in radial velocity
HD 180777, with a declination of +76 degrees, is located
far from the ecliptic plane, i.e. always far from the Moon.
Moreover, the spectral type of the Sun, whose light is reflected
by the Moon, is very different from the one of HD 180777;
cut frequencies applied during the radial velocity computation
(Paper I) thus eliminate a potential contamination of the spec-
tra.
Still, to rule out any possibility of artifact linked with the
Moon’s orbital motion, we show the radial velocities of a sim-
ilar star in Fig. 5 , close to HD 180777 (declination of +55 de-
grees), but constant within the present level of uncertainties:
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Fig. 6. Top: bisectors of the cross-correlation functions of HD 180777;
only the bisectors of the spectra giving the largest residuals are repre-
sented, in 2 sets. Those corresponding to large positive (resp. negative)
residuals have been translated to the left (resp. right), in order to better
see the difference between them. Dashed lines represent the median
bisectors of the dual set. Center: span of the bisectors as a function of
the radial velocity residuals. Bottom: curvatures of the bisectors as a
function of the residuals.
HD 6961 is an A7V star with v sin i= 91 km s−1. It also belongs
to our ELODIE sample. By July 2005, 15 spectra were gath-
ered for this star, with an S/N equal to 266 on average. The
typical uncertainty is 83 m s−1, comparable to the one obtained

























































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 7. High frequency periodograms of the radial velocities obtained
on HD 180777 (top) and the phasing of the radial velocities to the
corresponding periods (bottom).
for HD 180777. The observed radial velocity dispersion of 63
m s−1 shows that this star is constant over the 440 days of the
measurements (Fig. 5).
6. Radial-velocity residuals: pulsations
Considering the cross-correlation functions again, we can in-
vestigate whether the large radial-velocity residuals observed
around the orbital solution can be related to the changes in the
shape of these mean line profiles. We then compute the bi-
sector of the cross-correlation functions (Fig. 6, top). A first
step consists in calculating their span (or inverse slope), and
to look for a correlation between the spans and the radial-
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velocity residuals. Figure 6 (center) shows the bisector spans
as a function of these residuals: they seem to be linearly corre-
lated, with a slope value close to 2. The changes in the shape
of the lines thus appear to be responsible for at least a part of
the radial-velocity residuals considered. Cool spots linked with
magnetic activity are unlikely because in this case, the slope
is negative (Queloz et al. 2001). Hot spots could be responsi-
ble for this correlation and cannot be excluded, although they
are unlikely. Besides, the presence of a stellar binary system
can produce this sort of linear correlation with a positive slope
(Santos et al. 2002), but we checked (see Sect. 5) that it is not
the case here, at least if the flux received from the two stars is
similar. A remaining explanation is the presence of low order
pulsations (Hatzes 1996).
As a second step, we calculated the curvature of the bi-
sectors of the considered cross-correlation functions, as it
is also shown to be useful for characterizing the pulsations
(Hatzes 1996). The results are displayed on Fig. 6 (bottom) and
do not show any correlation with the radial-velocity residuals.
The bisectors thus mainly change with regard to their span; for
a given variation of the span, we then expect around half this
variation in the radial velocities (averaging effect). The slope
value close to 2 found above between the bisector spans and
the radial-velocity residuals then shows that the changes in the
shape of the lines fully explain the dispersion of these residuals.
Even if our temporal sampling does not allow for a
detailed analysis of short period variations, we are still
able to enhance two frequencies characteristic of pul-
sations, at 1.324±0.001cycle d−1 (period of 18.1 h) and
3.626±0.001cycle d−1 (period of 6.6 h) (Fig 7, top). The false-
alarm probabilities of these peaks are 0.34% and 8.4%, respec-
tively, indicating a high significance for the 1.324 cycle d−1 sig-
nal, but a lower one for the 3.626 cycle d−1 signal. The phasing
of the radial velocities to the corresponding periods is consis-
tent with the existence of these signals (see Fig 7, bottom), as
well as the amplitudes of these radial-velocity variations (typi-
cally 200 m s−1). A fit of the radial velocities with the superpo-
sition of two sinusoids with periods fixed to the above values
leads to a decrease in the radial-velocity dispersion from 394 to
239 m s−1, which is still well above the uncertainties (64 m s−1
on average). This convergence happens for values of the am-
plitude of 239 and 234 m s−1, respectively. We are not able to
detect other high frequencies, probably because of our tempo-
ral sampling, which is not really adapted to the search for high
frequency variations.
The radial-velocity residuals observed around the orbital
solution are thus very probably explained by changes in the
shape of the lines created by pulsations of the star. The pres-
ence of pulsations in the case of HD 180777 is not surprising,
as this star belongs to the range of B-V where the instability
strip intersects with the main sequence, and where we find the
pulsating δ Scuti (Handler et al. 2002, Breger et al. 2000) and
γ Dor stars (Mathias et al. 2004, Handler et al. 2002). As the
frequencies of the variations are lower than 0.25 cycle d−1 (pe-
riods larger than 6.5 h), HD 180777 should probably belong to
the pulsating γ Dor stars. As these stars undergo non-radial
pulsations resulting in multi-periodic radial-velocity variations
with an amplitude up to several km s−1, the level of 400 m s−1
found here for the radial-velocity residuals appears to be com-
mon.
We checked that the peak at 28.4 days is not an alias of
these higher frequency signals. To do so, we first fitted the ini-
tial radial velocities with a double sinusoid with periods cor-
responding to the two high frequencies found above. The peri-
odogram of the residuals obtained this way still shows a strong
peak (with the same amplitude as in Fig. 1, bottom), at a fre-
quency corresponding to the same period of 28.4 days. Hence,
the signal at 28.4 days is not an alias of these high frequency
signals.
7. Concluding remarks
We have presented here the first detection of a brown dwarf
around one of the objects surveyed in our ELODIE programme,
HD 180777, an A9V star with v sin i= 50 km s−1. This detec-
tion is an example of disentangling the presence of a low
mass companion from the existence of pulsations. The best
Keplerian solution derived from the radial-velocity measure-
ments leads to a minimum mass of 25 MJup (the true mass could
be significantly higher) and a period of 28.4 days, hence a sep-
aration of 0.2 AU.
It is interesting to note that the detected companion falls in
the middle of the brown-dwarf desert observed for G-M dwarf
primaries. For the first time, we are able to probe the mass-ratio
of binaries with A-type dwarf primaries down to very small
mass-ratios.
This result is another step toward extending the study of
planet and brown-dwarf formation processes to stars earlier
than F7. This is fundamental to a global understanding of the
most interesting planetary formation mechanisms involved. In
particular, the proposed idea that the planet formation process
could scale with the primary mass is very interesting. Studies
on lower mass stars (Ida & Lin 2005) show such a trend be-
tween the masses of the primaries and the companions. This
idea is also consistent with the present detection of a brown
dwarf around an A9V star. In such a picture, could brown
dwarfs be formed in the same way as planets ?
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Reherhes autour de naines A-F
en vitesses radiales
Chapitre 4
Reherhes autour de naines A-F en
vitesses radiales
Munis de la méthode de mesure de vitesses radiales dérite au Chapitre 2 et de premiers
diagnostis de variabilité des vitesses d'origine intrinsèque à l'étoile développés au Chapitre 3,
nous avons mené des reherhes systématiques de planètes et naines brunes autour d'étoiles
naines A et F. La dénition de l'éhantillon, limité en volume, gure dans le Chapitre 1.
Après avoir dérit les spetrographes utilisés, ELODIE et HARPS, ainsi que les stratégies
d'observation adoptées, nous verrons les résultats obtenus à e jour en terme de andidats




Pour es reherhes systématiques de planètes et naines brunes autour d'étoiles naines
A et F, j'ai utilisé deux spetrographes éhelle haute résolution, alimentés par deux bres
optiques : ELODIE (Baranne et al. 1996) installé sur le télesope de 1,93 m de l'Observatoire
de Haute Provene (OHP) pour l'hémisphère nord, ayant une ouverture spetrale allant de
3850 à 6800Å et une résolution de 45 000, et HARPS (Pepe et al. 2002) installé sur le télesope
de 3,6 m de l'Observatoire de la Silla pour l'hémisphère sud, ayant une ouverture spetrale
allant de 3800 à 6900Å et une résolution de 100 000 (Fig. 4.1).
Dans les deux as, la lumière est dispersée par un réseau, sous inidene rasante an de
maximiser ette dispersion. Le réseau est blazé an de onentrer le ux lumineux dans un de
ses ordres. La lumière subit une seonde dispersion par un ensemble de grismes et de prismes
dans une diretion perpendiulaire à la préédente, et est enregistrée via une matrie CCD.
On obtient un spetre dit éhelle ar déoupé en diérents niveaux ; es ordres-éhelle sont au
nombre de 67 ave ELODIE et de 72 ave HARPS.
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Fig. 4.1  Photos et shémas de prinipe des spetrographes ELODIE (gauhe) et HARPS (droite).
Le mode d'utilisation le plus préis est le mode thorium-argon (ThAr) simultané. Il onsiste
à alimenter une bre ave la lumière de l'étoile et l'autre par une lampe au ThAr. On obtient
deux spetres éhelles simultanément sur le CCD, ave des ordres alternés entre eux de
l'étoile et du ThAr. Ainsi, en supposant que les variations de température et de pression sont
les mêmes pour les deux bres et en alibrant régulièrement es deux bres l'une par rapport
à l'autre, on peut orriger le spetre de l'étoile de déalages induits par des variations de
température et de pression. Un inonvénient de ette tehnique est l'étalement du spetre
du ThAr, qui ontamine le spetre de l'étoile, e qui devient ritique pour les étoiles de type
préoe (peu de raies spetrales). Pour ette raison, e type de pose n'a été utilisé que pour les
étoiles de type spetral F. Pour les étoiles A, les variations de alibration en longueur d'onde
restaient susamment petites par rapport à la préision obtenue sur e type d'étoiles.
Un moyen plus eae de s'aranhir des variations de température et de pression est de
les supprimer : HARPS, installé au télesope de 3,6 m de l'ESO à La Silla (Chili), est ainsi
plaé sous vide, dans une uve étanhe. L'eaité est telle en terme de stabilité instrumentale
(dérive de quelques dizaines de m/s au ours du nuit), que nous avons abandonné le mode
ThAr simultané pour toutes les étoiles A et F. Tous les spetres sont don alibrés très
préisément, et il n'y a plus de problème de spetre du ThAr bavant sur le spetre de l'étoile !
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Par ailleurs, un hangement de position de l'étoile sur l'entrée de la bre peut se traduire
par des déalages signiatifs du spetre de l'étoile sur le CCD (problème de la stabilité du
photoentre). Pour y remédier, les bres optiques utilisées sont onçues de telle façon que
la lumière est moyennée azimutalement. On introduit également un brouilleur sur le hemin
optique an d'assurer une illumination quasi-uniforme à la sortie des bres optiques.
4.1.2 Stratégie d'observation ave ELODIE, à l'OHP
L'éhantillon (Ia) ontient 120 étoiles naines, de type spetral B8V à F7V, situées dans
l'hémisphère nord. Il est limité en volume à une distane de 56 parse pour les étoiles de type
spetral B8V à A9V et à une distane de 33 parse pour les as F0V à F7V. Il ontient ainsi
2 étoiles de type spetral B, 62 étoiles de type spetral A, 56 étoiles de type spetral F.
Jusqu'à présent, 74 nuits ont été attribuées sur le télesope de 1,93 m à l'OHP, ave
ELODIE (5 nuits au semestre 2003B, 13 + 12 nuits en 2004, 12 + 16 nuits en 2005, 16 nuits
au 1er semestre de 2006). Les règles suivantes ont été respetées lors des observations.
• Conernant le type de pose, on eetue :
- pour les étoiles de type spetral A, des poses simples (dites OBJO) ;
- pour les étoiles de type spetral F, des poses en thorium simultané (dites OBTH).
Remarque : e hoix est un ompromis entre une préision en vitesse radiale la plus grande
possible (thorium simultané) et le risque de bavure de raies du spetre du thorium lors de
poses simultanées.
• Conernant les poses de alibration, on eetue :
- une pose de alibration en longueur d'onde (dite THA2) toutes les 1h ;
- une pose de loalisation des ordres et de détermination de la ourbe de blaze (dite LOCO)
toutes les 2h.
Remarque : le hoix d'une pose LOCO toutes les 2h résulte d'un ompromis entre le besoin
d'avoir une ourbe de blaze la plus prohe possible de elle orrespondant à une pose donnée et
la volonté d'eetuer le plus possible de poses sur les étoiles. Pour haque pose sur une étoile,
la ourbe de blaze utilisée est la moyenne des ourbes de blaze immédiatement antérieure et
postérieure à ette pose.
• Conernant les onditions d'observation :
- on élimine les poses pour lesquelles l'absorption résultant de la présene de nuages, ou la
baisse de ux due à un seeing élevé, est supérieure à 2 magnitudes : dans de telles onditions, les
inertitudes sont non seulement plus grandes, mais aussi des erreurs systématiques peuvent
survenir (eet hromatique aetant diéremment les ordres du spetre ; présene de raies
telluriques).
- on élimine les poses saturées.
Remarque : le rapport S/B est alulé dans l'ordre 46 (longueur d'onde d'environ 550 nm).
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4.1.3 Stratégie d'observation ave HARPS, à La Silla
L'éhantillon (Ia) ontient 143 étoiles naines, de type spetral B8V à F7V, situées dans
l'hémisphère sud. Il est limité en volume à une distane de 56 parse pour les étoiles de type
spetral B8V à A9V et à une distane de 33 parse pour les as de F0V à F7V. Il ontient
ainsi 4 étoiles de type spetral B, 67 étoiles de type spetral A, 72 étoiles de type spetral F.
Jusqu'à présent, 25 nuits ont été attribuées sur le télesope de 3,6 m de l'ESO à La Silla
ave HARPS (4 demi-nuits en 2004, 5 + 8 nuits en 2005, 10 nuits au 1er semestre 2006). Les
règles suivantes ont été respetées.
• Conernant le type de pose : pour les étoile A et F, la grande stabilité du spetrographe
HARPS permet de se passer de poses en thorium simultané (suseptibles de polluer les
spetres).
• Conernant les poses de alibration, l'instrument est susamment stable pour eetuer :
- une seule alibration en longueur d'onde en début de nuit ;
- une seule détermination de la ourbe de blaze en début de nuit.
• Conernant les onditions d'observation :
- on élimine les poses pour lesquelles l'atténuation (à ause des nuages ou du vent) est supé-
rieure à 2 magnitudes ;
- on élimination les poses saturées.
Remarque : le rapport S/B est alulé dans l'ordre 49 (longueur d'onde d'environ 550 nm).
4.1.4 Observations eetuées
Le tableau 4.1 résume le nombre d'étoiles observées ave ELODIE et HARPS, parmi les
étoiles des éhantillons Ia voire II, dénis au Chapitre 1 (la dénition de l'éhantillon Ia est
rappelée i-dessus).
Ehantillon Instrument Nombre total Type Spetral Type Spetral Type Spetral
d'étoiles B..V A..V F..V
Ia ELODIE seul 82 1 39 42
Ia HARPS seul 82 4 38 40
Ia ELODIE et HARPS 34 0 20 14
Ia Total ELODIE 116 1 59 56
Ia Total HARPS 116 4 58 54
Ia Total 198 5 97 95
II HARPS 28 1 26 1
I et II Total HARPS 144 5 84 55
I et II Total 226 6 123 97
Tab. 4.1  Etoiles naines A-F observées ave ELODIE et HARPS.
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Fig. 4.2  Histogrammes des nombres de mesures obtenues ave ELODIE et HARPS
Les 4 étoiles de l'éhantillon Ia non observées ave ELODIE sont de type spetral A préoe
ave de grands v sin i, et seront observées ave SOPHIE (suesseur de ELODIE à l'OHP), la
préision atteinte ave ELODIE n'étant pas susante. Les 27 étoiles de l'éhantillon Ia non
enore observées ave HARPS sont de type spetral A préoe ave de grands v sin i, don
de seonde priorité, ou bien des étoiles pour lesquelles les dates des missions d'observations
étaient inompatibles ave leur observabilité.
Près de 3000 spetres ont été reueillis en tout, 1600 ave ELODIE et 1300 (regroupés
par séries de 2 spetres onséutifs) ave HARPS. Une base de données regroupant tous es
spetres aquis a été réalisée. Ave ELODIE, 96 étoiles ont été observées au moins 5 fois,
50 étoiles au moins 10 fois. Ave HARPS, 69 étoiles ont été observées au moins 5 fois (10
spetres), 15 étoiles au moins 10 fois (20 spetres). La gure 4.2 résume es nombres de me-
sures sous forme d'histogrammes. Pour des raisons de programmation du temps d'observation
alloué, l'éhantillonnage temporel est nettement moins bon ave HARPS qu'ave ELODIE ; le
relativement grand nombre de mesures par étoile étant donné le peu de nuits déjà eetuées
provient d'une stratégie d'observation diérente de elle adoptée ave ELODIE : haque étoile
est ii observée trois fois dans au moins une nuit, an d'explorer des variations de vitesse sur
des éhelles de temps de l'ordre de l'heure, aratéristiques de la présene de pulsations.
4.1.5 Mesure des vitesses radiales
Les vitesses radiales sont alulées en suivant la méthode dérite dans le Chapitre 2 : pour
haque étoile est onstruit un spetre de référene à partir de l'ensemble des spetres aquis
pour ette étoile, puis le déalage entre e spetre de référene et haun des spetres est alulé
en se plaçant dans l'espae de Fourier, e qui permet entre autres d'appliquer des fréquenes
de oupure an de ltrer le plus possible de bruit et de s'aranhir de ertaines variations
instrumentales (ourbe de blaze notamment, dans le as d'ELODIE). Les inertitudes portant
sur es vitesses sont alulées simultanément, en onsidérant un bruit de photon et en ajoutant
quadratiquement l'erreur systématique liée à l'(in)stabilité de haque instrument.
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Fig. 4.3  Eart-types divisés par les inertitudes de mesure obtenues ave ELODIE (gauhe) et
HARPS (droite), ave au moins 5 points de mesure. Les S/B sont eux obtenus durant les observations.
4.2 Variabilité en vitesses radiales des étoiles observées
4.2.1 Variations de vitesse radiale
Pour une étoile donnée, les vitesses radiales obtenues sont onsidérées omme variables
si l'éart-type de la distribution de es vitesses est signiativement (typiquement 3 fois)
supérieur aux inertitudes de mesure. La gure 4.3 montre la division de l'éart-type par la
médiane des inertitudes pour haune des étoiles observées plus de 5 fois (an que l'éart-type
ait un ertain sens, même si on est enore loin de distributions statistiques).
On remarque que la plupart des étoiles dont le B-V est ompris entre 0,2 et 0,4 sont
variables en vitesses radiales. Ces étoiles appartiennent à la Bande d'Instabilité et un grand
nombre d'entre-elles subissent des pulsations. Pour les autres étoiles, les vitesses sont souvent
onstantes aux inertitudes près, surtout ave ELODIE, e qui est rassurant quant au alul
des vitesses si on suppose que la plupart de es étoiles sont stables en vitesse (ni ativité ni
pulsations prononées, ni ompagnon détetable).
4.2.2 Bilan de la variabilité en vitesses radiales
Les vitesses radiales des étoiles de l'éhantillon Ia observées ave ELODIE et/ou HARPS
gurent en annexe B et C. Le tableau 4.2 réapitule l'identiation de l'origine des variations
de vitesse radiale observées, dans les diérents as de gure suivants : étoiles observées ave
ELODIE ou HARPS, étoiles observées à de ourts (quelques heures) ou longs (plusieurs jours)
intervalles de temps. Cette identiation a été faite au vu de la variabilité sur de ourtes
éhelles de temps et en utilisant les diagnostis exposés au Chapitre 3.
Parmi les 116 étoiles de l'éhantillon Ia observées ave ELODIE, 80 ne montrent pas de
variation de vitesse radiale aux inertitudes près, et 36 montrent de telles variations. Parmi
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es étoiles variables, 3 planètes (autour d'étoiles F) ont été aratérisées : une première,
HD33564b, a fait l'objet d'une publiation (Galland et al. 2005b). La deuxième est toujours
à l'étude. La troisième, autour de Tau Boo, avait déjà été détetée et aratérisée ; elle est
ii onrmée. Une naine brune a également été aratérisée autour d'une étoile A pulsante,
HD1807777 (Galland et al. 2006b). Quatre autres as de andidats ompagnons de faible
masse restent en lie ; 9 as de binaires ont aussi été mis en évidene dont 2 aratérisés. 3
as d'étoiles atives et 11 as d'étoiles pulsantes ont également été mis en évidene.
Ia plan. II plan.
HFT BFT nb NB CC at. puls. ? nb NB CC at. puls. ?
ELODIE
- te 80
- var 36 4 4(+9) 3 11 5
- te/var 116 4 4(+9) 3 11 5
HARPS
te te 36 12
te var 29 10(+6) 12 1 4 2 2
te - 3 1
var te 23 23 1 1
var var 12 1(+1) 1 8 1 2 1 1
var - 7 (+1) 6 6 6
- te 5 2
- var 1 1 0
te te/var/- 68 10(+6) 12 1 17 2 2
var te/var/- 42 1(+2) 1 37 1 9 8 1
- te/var/- 6 1 2
te/var/- te 64 23 15 1
te/var/- var 42 11(+7) 13 8 3 6 2 2 1 1
te/var/- - 10 (+1) 6 7 6
te/var/- te/var/- 116 11(+8) 13 37 3 28 2 2 8 1
Tab. 4.2  Bilan des reherhes systématiques, dans les diérents as de gure suivants : étoiles
observées ave ELODIE ou HARPS, étoiles observées à de ourts (quelques heures) ou longs (plusieurs
jours) intervalles de temps. HFT signie ainsi hautes fréquenes temporelles, BFT basses fréquenes
temporelles, te onstante, var variable (aux inertitudes près) et - non déterminé. Noter qu'ave
ELODIE, les étoiles non pas été observées à haute fréquene. plan. signie planète, NB naine
brune, CC désigne un andidat ompagnon non omplètement aratérisé (entre parenthèses, as de
binaires), at. signie étoile ative, puls. étoile pulsante,  ? non déterminé.
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Parmi les 116 étoiles de l'éhantillon Ia observées ave HARPS, 44 ne montrent pas de
variation de vitesse radiale aux inertitudes près, et 72 montrent des variations. Parmi es
étoiles variables, on ompte 11 as de andidats ompagnons, 8 as de binaires, 13 as d'étoiles
atives et 37 as d'étoiles pulsantes. Les meilleures préisions obtenues ave HARPS permettent
don de faire ressortir de plus nombreux as d'étoiles atives ou pulsantes.
Les as de détetion et de aratérisation de ompagnons de faible masse, planètes et
naines brunes, sont développés i-dessous.
4.3 Caratérisation des andidats ompagnons onrmés
Conentrons-nous sur les as de vitesses radiales variables mais sans déformation des raies.
Faisant l'hypothèse que e déalage en vitesse est dû à la présene d'un ompagnon, utilisons
omme modèle pour es variations une orbite Képlérienne. En utilisant des logiiels développés
par l'Observatoire de Genève, j'ai ainsi eetué l'ajustement Képlérien des vitesses radiales
dans les as de andidats ompagnons onrmés, 'est à dire pour lesquels le prol des raies ne
varie pas au ours du temps (voir Chapitre 3), voire où les vitesses radiales sont onstantes sur
de ourts intervalles de temps (quelques heures) lorsque eux-i ont été explorés. Le meilleur
ajustement aux points de mesure permet alors la détermination des paramètres orbitaux. En
supposant la masse de l'étoile onnue, on peut en déduire la masse minimum du ompagnon.
4.3.1 Planètes aratérisées ave ELODIE
Ainsi, pour HD33564 (F6V, v sin i = 12 km/s) et un andidat de type spetral F4V
(v sin i = 10 km/s), observés ave ELODIE, on onstate que les bisseteurs ne subissent pas de
déformation signiative : il n'y a don pas de déformation des raies. De plus, les bisseteurs, et
don les spetres, sont déalés en vitesse (Fig. 4.4 et 4.7). Il s'agit don de spetres identiques
mais déalés en vitesse. Pour mémoire, les valeurs moyennes des χ2 obtenus sont de 1,0 et 1,3.
Dans le as de HD33564, étoile de type spetral F6V et de v sin i = 12 km/s, on obtient
ainsi une masse minimum de 9,6 MJup, pour une période orbitale de 399 jours, soit une sépa-
ration de 1,1 UA (Fig. 4.5 et Tab. 4.3). C'est la première planète détetée dans l'éhantillon
ELODIE d'étoiles A-F et l'étoile de type spetral le plus préoe autour de laquelle ait été
publiée une planète jusque-là. Cette déouverte a fait l'objet d'une publiation dans A&A
(voir l'artile II, Galland et al. 2005b, en n de hapitre). La gure 4.6 montre les CCFs,
auto-CCFs et ourbes de χ2 obtenues dans e as de détetion d'une planète. Les bisseteurs
de es fontions ne subissent pas de variation signiative ; de plus, le reentrage ave les
vitesses alulées donne une dispersion moins grande de es fontions.
Dans le as du andidat de type spetral F4V, de v sin i = 10 km/s, observé ave ELODIE,
la deuxième moitié des points de mesure obtenus est ompatible ave une planète de masse
minimum 2,7 MJup, ave une période orbitale de 115 jours, soit une séparation de 0,52 UA
(Fig. 4.8 et Tab. 4.4). Ce résultat n'a pas enore été publié ar un grand nombre de me-
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sures de la première moitié n'est pas ompatible ave ette solution orbitale. L'ensemble des
points de mesure est représenté sur la gure 4.7. Les tentatives d'ajustement à deux planètes
(voire plus !) se sont révélées infrutueuses ; pourtant, les spetres semblent être déalés sans
subir de déformation signiative (Fig. 4.7). Les nouvelles mesures que nous allons aquérir
permettrons peut être de mieux omprendre e as, en partiulier si elles révèlent une autre
périodiité, ompatible ave la première moitié de mesures. Ce as est don toujours à l'étude.
Par ailleurs, nous avons observé HD120136 (Tau Boo), étoile F7V autour de laquelle une
planète avait déjà été détetée (Butler et al. 1997). Nous onrmons la présene d'une planète
(Fig. 4.9 et tableau 4.5) de masse minimum 3,9 MJup ave une période orbitale de 3,3 jours
(séparation de 0,046 UA). Cette onrmation est dérite dans Galland et al. (2005a) (artile I
à la n du Chapitre 2).
4.3.2 Naine brune aratérisée ave ELODIE
La méthode exposée au Chapitre 3 a permis de distinguer la présene d'une naine brune et
de pulsations pour HD180777, une étoile de type spetral A9V et de v sin i = 50 km/s, dans
le as où l'amplitude de variation des vitesses radiales due à l'existene d'un ompagnon est
signiativement supérieure à l'amplitude de variation due à la présene de pulsations (voir
le Chapitre 3 pour une disussion détaillée de e as). La gure 4.10 montre un ajustement
Képlérien aux mesures de vitesse radiale. La masse orrespondante du ompagnon est de
25MJup, il s'agit don d'une naine brune. La séparation est de 0,22 UA ; les autres paramètres
orbitaux gurent dans le tableau 4.6. Ce résultat a fait l'objet d'une publiation dans A&A
(voir l'artile IV, Galland et al. 2006b, en n de Chapitre 3).
4.3.3 Binaires aratérisées ave ELODIE
Enn, nous avons aratérisé deux ompagnons de masse stellaire, autour de deux étoiles
A2V, HD43378, de v sin i = 35 km/s et HD48097, de v sin i = 90 km/s, observées ave
ELODIE. Sur la gure 4.11 sont présentées les mesures de vitesse radiale et un ajustement
Képlérien. Les valeurs moyennes des χ2 obtenus sont de 0,96 et 0,97 e qui est ompatible
ave une identiité des spetres entre eux. De plus, l'ajustement des vitesses radiales est très
onvainant, l'éart-type des résidus étant de l'ordre des inertitudes : 80 m/s ontre 95 m/s
dans le premier as, 410 m/s ontre 394 m/s dans le seond. On peut noter que es inertitudes
sont sensiblement plus grandes que les valeurs d'inertitudes obtenues à partir des formules
de l'artile I (ne faisant intervenir que v sin i), à savoir 43 m/s et 239 m/s, e qui vient du
type spetral très préoe de es deux étoiles par rapport à leur valeur de v sin i.
Les masses minimums obtenues pour les ompagnons orrespondants, en supposant une
masse de l'étoile-hte de 2.7 M⊙, sont respetivement de 330 et 457 MJup, e qui orrespond
à des étoiles naines de type spetral K ou M (et non une naine blanhe par exemple, qui
aurait orrespondu à une évolution plus rapide que l'étoile primaire). Les séparations sont
respetivement de 2,9 et 1,9 UA.











































































































































































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 154
CCF: nombre de raies = 443
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])
Fig. 4.4  CCFs, bisseteurs, spans et ourbures dans le as de HD33564.
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Tab. 4.3  Paramètres du meilleur ajustement Képlérien pour HD33564 ave ELODIE.
Parameter HD33564
P [days℄ 399 ± 2
T [JD-2400000℄ 53378 ± 3
e 0.31± 0.03
γ [km s−1℄ 0.116 ± 0.006
ω [deg℄ 197 ± 4
K [km s
−1
℄ 0.240 ± 0.006
Nmeas 18
σ(O − C) [m s−1℄ 11.2





m2 sin i [MJup℄ 9.6
a [AU℄ 1.1
Fig. 4.5  Haut : vitesses radiales obtenues ave ELODIE et solution orbitale pour HD33564. Bas :




















































































































































































































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 154
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
Chi2 − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)






















































































































































































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 154
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
aCCF − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)











































































































































































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 154
CCF: nombre de raies = 443
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)





































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































vsini = 10 km/s
S/B moyen: 223
CCF: nombre de raies = 111
VR Fourier [m/s] = f(Jour Julien)
CCF  − Bisect : flux norm = f( [km/s] ) CCF (noir) et CCF recentree (bleu)
Bissecteurs : flux norm = f( [m/s] ) Bissecteurs (fuseau 95%)
Bisect Span [m/s] = f(VR Fourier [m/s]) Bisect Curv [m/s] = f(VR Fourier [m/s])
Fig. 4.7  CCFs, bisseteurs, spans et ourbures dans le as d'un andidat de type spetral F4V.
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Tab. 4.4  Paramètres du meilleur ajustement Képlérien pour une étoile F4V, v sin i = 10 km/s,
ave ELODIE.
Parameter Candidat F4V
P [days℄ 115± 1
T [JD-2400000℄ 53596 ± 6
e 0.19 ± 0.03
γ [km s−1℄ 0.19 ± 0.03
ω [deg℄ 127± 8
K [km s
−1
℄ 0.089 ± 0.002
Nmeas 45
σ(O − C) [m s−1℄ 14.4





m2 sin i [MJup℄ 2.7
a [AU℄ 0.52
Fig. 4.8  Haut : vitesses radiales obtenues ave ELODIE et solution orbitale pour une étoile F4V,
v sin i = 10 km/s. Bas : résidus à la solution orbitale ajustée.
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γ [km s−1℄ -0.0650±0.004





σ(O − C) [km s−1℄ 0.014




m2 sin i [MJup℄ 3.9
a [AU℄ 0.046
Fig. 4.9  Haut : vitesses radiales obtenues ave ELODIE et solution orbitale pour HD120136 (Tau
Boo). Bas : résidus à la solution orbitale ajustée. e et ω sont xés à 0 vu le peu de mesures.
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Tab. 4.6  Paramètres du meilleur ajustement Képlérien pour HD180777 ave ELODIE.
Parameter HD180777
P [days℄ 28.44± 0.01
T [JD-2400000℄ 53244.3± 0.3
e 0.20 ± 0.01
γ [km s−1℄ 0.11± 0.01
ω [deg℄ 56± 4
K [km s
−1
℄ 1.20 ± 0.02
Nmeas 39
σ(O −C) [km s−1℄ 0.394





m2 sin i [MJup℄ 25
a [AU℄ 0.22
Fig. 4.10  Haut : vitesses radiales obtenues ave ELODIE et solution orbitale pour HD180777.
Bas : résidus à la solution orbitale ajustée.
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Tab. 4.7  Paramètres du meilleur ajustement Képlérien pour HD43378 et HD48097, ave ELODIE.
Parameter HD43378 HD48097
P [days℄ 1048 ± 78 542 ± 6
T [JD-2400000℄ 53435 ± 6 53141 ± 2
e 0.46± 0.04 0.0± 0.008
γ [km s−1℄ −0.068 ± 0.09 0.023 ± 0.1
ω [deg℄ 132 ± 3 31± 1
K [km s
−1
℄ 3.85± 0.15 5.88 ± 0.12
Nmeas 15 17
σ(O − C) [km s−1℄ 0.080 0.41
a1 sin i [10
−1
AU℄ 3.3 2.9
f(m) [10−3M⊙℄ 4.3 11.4
M1 [M⊙℄ 2.7 2.7
m2 sin i [MJup℄ 330 457
a [AU℄ 2.9 1.9
Fig. 4.11  Haut : vitesses radiales obtenues ave ELODIE et solution orbitale pour HD43378 et
HD48097. Bas : résidus aux solutions orbitales ajustées.
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Fig. 4.12  Candidats planètes autour d'étoiles A ave HARPS. Sont représentés les vitesses radiales
mesurées, l'ajustement de solutions orbitales et leurs résidus pour des étoiles : A3V, v sin i = 115 km/s
(haut, gauhe), A4V, 125 km/s (bas, gauhe) et A5V, 145 km/s (haut, droite). Les masses minimum
orrespondantes sont de 1,3 6,1 et 6,4 MJup. Les périodes orbitales respetives sont de 2,8 5,5 et
6,1 jours, orrespondant à des séparations de 0,049 0,077 et 0,082 UA. Des données supplémentaires
sont néessaires pour onrmer ou inrmer la présene de planètes.
4.3.4 Candidats détetés ave HARPS
Enn, nous avons identié un ertain nombre de andidats planètes ave HARPS, omme
illustré sur les gures 4.12 et 4.13 ave des ajustements Képlériens des vitesses radiales.
Ces as orrespondent à une absene de variation des vitesses radiales sur une éhelle de
temps de l'ordre de l'heure, mais ave des variations sur quelques jours ; Les ajustements faits
ave les mesures disponibles à e jour donnent un intervalle de masse ompris entre 1,3 et
8,3 MJup pour le as d'étoiles A, entre 0,12 et 1,76 MJup pour le as d'étoiles F. L'intervalle
des périodes va de 2,1 à 18,5 jours. Plus de mesures sont ependant néessaires pour onrmer
es andidats. Par ailleurs, plusieurs autres objets sont probablement des étoiles binaires, vue
la grande amplitude de variation des vitesses (de l'ordre de la dizaine de km/s) sur des éhelles
de temps de plusieurs jours, les pulsations étant don éartées ; plus de mesures permettront
une aratérisation de es systèmes.
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Fig. 4.13  Candidats planètes autour d'étoiles F ave HARPS : mesures, ajustement de solutions
orbitales et résidus, pour des étoiles : F6V, v sin i = 12 km/s (gauhe) et F5V, v sin i = 40 km/s
(droite). Les masses minimum respetives sont de 0,12 et 0,55 MJup et les périodes orbitales de 3,7 et
8,3 jours, soit des séparations de 0,055 et 0,094 UA. Des données supplémentaires sont néessaires.
4.3.5 Tendane générale
Il faut noter que les ompagnons détetés et aratérisés ont une grande masse (3, 4,
9 et 25 MJup), e qui va dans le sens des sénarios de formation planétaire présentés au
Chapitre 1. Il faut ependant augmenter le nombre de détetions an de tester vraiment
l'assertion suivante : plus la masse de l'étoile-hte est grande, plus la masse des planètes
géantes orbitant autour de ette étoile est grande.
4.4 Taux de non détetion
An d'estimer l'eaité de es reherhes systématiques, il est intéressant de aratériser
le type de planètes dont on peut exlure la présene ave les mesures eetuées lors de es
reherhes systématiques. Nous obtiendrons ainsi les limites de détetion orrespondant aux
observations, puis nous en déduirons les taux de non détetion.
En spetrosopie Doppler (vitesses radiales), les deux paramètres-lés pour la détetabilité
d'une planète sont l'amplitude et la période des variations de vitesses radiales mesurées. En
ne onsidérant que des orbites irulaires, amplitude et période donnent aès à la masse de la
planète, si on suppose onnue la masse de l'étoile-hte. Pour aluler les limites de détetion
d'une étoile donnée, on peut don onsidérer un espae des paramètres (Masse, Période)
d'une planète virtuelle en orbite irulaire autour de l'étoile onsidérée. Pour haque point
de et espae, on génère un grand nombre d'orbites Képlériennes ave la masse et la période
orrespondantes, mais ave un instant de passage au périastre aléatoire (e = 0 et ω = 0).
Pour un point donné dans l'espae des paramètres, se réduisant à (Mp, P, To) pour les
orbites irulaires que nous onsidérons (e = 0 et ω = 0), on détermine alors quelle serait
la vitesse radiale de l'étoile aux époques orrespondant aux observations réelles. On bruite
ensuite es vitesses ave omme inertitude elle alulée lors des observations réelles. On
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obtient ainsi une ourbe de mesures virtuelles, mais tenant ompte des onditions réelles
d'observation et de l'étoile onsidérée (notamment de sa vitesse de rotation projetée, de son
type spetral, de l'existene éventuelle d'ativité magnétique, de pulsations...). Un exemple
est présenté sur la gure 4.14 (gauhe) : on a généré une orbite Képlérienne orrespondant au
point (6 MJup, 80 jours), pour une étoile de masse 1,6 M⊙, ainsi que des mesures virtuelles
(erles et traits pleins) générées aux mêmes époques d'observations que les mesures réelles
(roix et pointillés), dans le as d'une étoile F4V ave v sin i = 30 km/s.
Cette ourbe de vitesse est aratérisée par l'éart-type (ou dispersion) des mesures vir-
tuelles (108 m/s dans l'exemple préédent). L'ensemble des ourbes de vitesse générées en un
ertain point (Masse, Période) de l'espae des paramètres est aratérisé par la distribution de
l'ensemble des éart-types préédents (etp), 'est-à-dire par leur valeur moyenne (116 m/s




























































































Fig. 4.14  Illustration du alul des limites de détetion en vitesses radiales.
On onsidère qu'une planète virtuelle en un point (Masse, Période) est détetable si l'éart-
type des mesures réelles (35 m/s ii) est inférieur à la valeur moyenne des éart-types virtuels,
e qui est le as dans l'exemple préédent (Fig. 4.14, droite : la ligne en pointillés orrespond
à 35 m/s). De plus, la onane (ou probabilité) assoiée à une telle détetion est déterminée
en omparant l'éart-type de la distribution (ensemble des réalisations d'orbites) des éart-
types virtuels, à la diérene entre l'éart-type des mesures réelles et la valeur moyenne des
éart-types virtuels. Ii, les 35 m/s sont à 4,8σ des 116 m/s (ar (116-35)/17 = 4,8 σ), d'où
une probabilité de détetion de 99,99% en onsidérant des distributions gaussiennes.
A haque point de l'espae (Masse, Période) est ainsi assoiée une probabilité de déte-
tion. L'ensemble des points de et espae orrespondant à une valeur donnée de probabilité de
détetion délimite un domaine d'exlusion, dans lequel on peut exlure l'existene d'une
planète, ave une onane orrespondant à la probabilité de détetion onsidérée. Les pro-
babilités onsidérées ii sont de 68,2% et 99,7% (1 σ et 3 σ) et sont représentées respe-















































































































Harps − HD38393 − F7V − vsini: 10 km/s
Fig. 4.15  Limites de détetion en vitesses radiales pour des étoiles observées ave ELODIE et
HARPS. Les limites de détetion issues de tirages d'orbites, tenant ompte de l'éhantillonnage tem-
porel des mesures, sont représentées en lignes pleines (resp. pointillées) pour une probabilité de non
détetion de 99,7% (resp. 68,2%). Pour omparaison, les droites pleines (resp. pointillées) représentent
le as d'une amplitude de variation des vitesses radiales 3 fois supérieure à l'éart-type (resp. l'iner-
titude) des mesures.
tivement par les ourbes en traitillés et pleines (Fig 4.15). Les limites de détetion ont été
alulées de la sorte pour les étoiles observées au moins à 12 époques diérentes.
Pour omparaison sont également représentées les limites de détetion obtenues en onsi-
dérant qu'une planète est détetée si l'amplitude des variations de vitesse radiale de l'étoile est
supérieure à 3 fois l'éart-type des mesures réelles (tient ompte de variations intrinsèques de
l'étoile ; représentées par les droites pleines) ; pour les étoiles observées à moins de 12 époques
diérentes, la limite de détetion a été dénie ainsi (pour des périodes inférieures à 2 fois la
durée sur laquelle se sont étalées les mesures). Enn, toujours sur es gures, les limites de
détetion obtenues en onsidérant une amplitude supérieure à 3 fois les inertitudes de me-
sure sont également représentées : e sont les limites de détetion atteignables en l'absene de
variations intrinsèques, représentées par les droites pointillées. Dans es 2 derniers as, on ne
tient pas ompte de l'éhantillonnage temporel des mesures réelles. La gure 4.15 montre des
exemples de limites de détetion obtenues. On voit parfois apparaître un pi orrespondant à
160 CHAPITRE - 4. RECHERCHES AUTOUR DE NAINES A-F EN VITESSES RADIALES
une période de 1 jour voire à 2 jours (dû à l'éhantillonnage temporel). De plus, la plus faible
étendue temporelle des mesures obtenues ave HARPS qu'ave ELODIE apparaît lairement.
Les deux paramètres stellaires prinipaux intervenant dans la préision atteinte, et don
dans les limites de détetion, sont la rihesse en raies du spetre stellaire, variant suivant le
type spetral de l'étoile (ou enore suivant un indie de ouleur omme B-V ii), et surtout
suivant la vitesse de rotation projetée de l'étoile v sin i, qui élargit les raies existantes et
les fait se superposer. Les tableaux 4.8, 4.9, 4.10 et 4.11, résument les résultats obtenus
(histogrammes des gures 4.16, 4.17 et 4.18) en donnant la masse planétaire exlue autour de
50% (resp. 90%) des étoiles A et F de l'éhantillon Ia, ave ELODIE et HARPS, pour diérentes
atégories de v sin i. Comme attendu, la masse limite détetable est d'autant plus grande que
l'étoile est de type spetral préoe et possède un v sin i élevé. On note quelques exeptions,
omme les étoiles A préoes ave un faible v sin i : il peut s'agir d'étoiles Ap ou Am.
Les valeurs obtenues sont en général au moins 3 à 5 fois moins élevées ave HARPS qu'ave
ELODIE, onrmant l'étude des performanes de la méthode (Galland et al. 2005a). Pour xer
les idées, si on onsidère une période orbitale de 10 jours, on peut exlure des planètes plus
massives que 5 MJup autour de 50% des étoiles A de type spetral ompris entre A3V et
A9V et de v sin i ompris entre 70 et 130 km/s observées ave HARPS, et plus massives que
10 MJup autour de e type d'étoiles ave ELODIE.
Pour des étoiles F de v sin i ompris entre 15 et 60 km/s, on peut exlure la présene de
planètes plus massives que 0,7 MJup autour de 50% des étoiles observées ave HARPS et plus
massives que 1,0 MJup ave ELODIE. Le fait que es deux dernières valeurs de masse soient
similaires pourrait montrer qu'on atteint là une limite physique onernant es étoiles F de
v sin i plus grand que 15 km/s.
En onsidérant toujours des périodes orbitales de 10 jours, on peut exlure la présene de
planètes plus massives que 0,9 MJup autour de la moitié des 75 étoiles F suivies susamment
ave ELODIE et HARPS, et plus massives que 17 MJup autour de la moitié des 88 étoiles A
suivies susamment ave ELODIE et HARPS. Cette valeur élevée pour les étoiles A s'explique
par la présene fréquente de pulsations, qui brouille les variations de vitesses induites par un
possible ompagnon planétaire ; es pulsations sont prises en ompte dans le alul des limites
de détetion, via l'éart-type des vitesses mesurées.
P(j) Etoiles A, ELODIE Etoiles A, HARPS Etoiles F, ELODIE Etoiles F, HARPS
2 12.88 (70.47) - 51 6.37 (30.25) - 55 0.68 (12.58) - 52 0.23 (1.52) - 45
10 17.48 (95.65) - 51 8.28 (47.46) - 37 0.93 (17.07) - 51 0.72 (4.15) - 24
200 22.03 (121.53) - 48 10.18 (59.80) - 17 1.17 (21.27) - 46 0.94 (2.60) - 13
500 37.66 (206.07) - 45 12.29 (144.68) - 10 1.72 (28.07) - 44 1.02 (4.44) - 9
Tab. 4.8  Masse (borne inférieure, en masses de Jupiter) de planètes exlues autour de 50% (resp.
90%) des étoiles de l'éhantillon Ia, ave ELODIE et HARPS, pour diérentes périodes orbitales. Est
également indiqué le nombre d'étoiles observées dans haque atégorie.
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Ces reherhes systématiques sont toujours en ours, et l'eaité globale du programme
bénéiera de l'apport de nouvelles mesures, ave une meilleure ouverture temporelle et un
plus grand nombre d'objets onsidérés. Cei permettra d'améliorer les statistiques présentées
ii, ave des périodes orbitales plus grandes et, par exemple, ave un tirage aléatoire parmi
les étoiles de l'éhantillon, en plus du tirage aléatoire d'orbites.
P ELODIE HARPS
(j) v sin i<70 70<v sin i<130 130<v sin i v sin i<70 70<v sin i<130 130<v sin i
2 1.5 (12.6) - 5 9.9 (37.3) - 11 24.0 (70.5) - 10 1.2 (1.2) - 4 3.0 (8.9) - 10 12.6 (35.0) - 25
10 2.0 (17.1) - 5 13.4 (50.7) - 11 32.6 (95.6) - 10 1.0 (1.0) - 2 4.1 (12.0) - 8 17.1 (47.5) - 17
200 2.7 (21.5) - 4 16.9 (63.8) - 11 41.0 (120.5) - 10 1.3 (1.3) - 2 5.0 (5.2) - 4 28.3 (84.6) - 7
500 4.7 (36.8) - 4 28.8 (109.2) - 11 70.2 (203.7) - 8 2.1 (2.1) - 2 8.5 (8.9) - 3 27.9 (144.7) - 5
Tab. 4.9  Masse (borne inférieure, en masses de Jupiter) de planètes exlues autour de 50% (resp.
90%) des étoiles A de l'éhantillon Ia plus préoes que A3V, ave ELODIE et HARPS, pour diérentes
atégories de v sin i (exprimées en km/s) et diérentes périodes orbitales. Est également indiqué le
nombre d'étoiles observées dans haque atégorie.
P ELODIE HARPS
(j) v sin i<70 70<v sin i<130 130<v sin i v sin i<70 70<v sin i<130 130<v sin i
2 7.0 (20.8) - 5 7.0 (17.9) - 9 23.0 (55.9) - 11 2.3 (2.9) - 3 2.9 (6.0) - 11 6.8 (13.1) - 17
10 9.5 (28.3) - 5 9.5 (24.3) - 9 31.2 (75.8) - 11 3.1 (3.9) - 3 5.1 (14.7) - 10 9.6 (17.3) - 10
200 11.9 (35.6) - 5 12.0 (22.0) - 8 48.0 (121.5) - 10 3.9 (3.9) - 1 6.4 (10.2) - 4 10.4 (13.9) - 3
500 20.4 (60.9) - 4 20.5 (37.6) - 8 82.1 (207.8) - 10 6.6 (6.6) - 1 2.7 (2.7) - 2 17.8 (17.8) - 2
Tab. 4.10  De même que le tableau 4.10, mais dans le as des étoiles A plus tardives que A3V.
P ELODIE HARPS
(j) v sin i<15 15<v sin i<60 60<v sin i v sin i<15 15<v sin i<60 60<v sin i
2 0.4 (0.7) - 26 0.7 (1.0) - 12 9.6 (16.7) - 14 0.1 (0.5) - 25 0.3 (0.6) - 13 1.5 (18.6) - 7
10 0.5 (1.0) - 26 1.0 (1.3) - 11 13.0 (22.6) - 14 0.1 (0.5) - 11 0.7 (1.0) - 7 2.2 (25.2) - 6
200 0.6 (1.3) - 24 1.2 (1.7) - 11 7.1 (26.0) - 11 0.1 (0.6) - 5 0.9 (1.2) - 5 1.3 (2.6) - 3
500 1.1 (2.1) - 24 2.1 (2.9) - 11 12.1 (51.9) - 9 0.2 (1.0) - 5 2.1 (2.1) - 2 2.2 (2.2) - 2
Tab. 4.11  Masses planétaires exlues : de même que le tableau 4.10, mais dans le as des étoiles F.
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Elodie − A precoces − vsini <  70 km/s           















Harps − A precoces − vsini <  70 km/s           















Elodie − A precoces −  70 km/s < vsini < 130 km/s















Harps − A precoces −  70 km/s < vsini < 130 km/s















Elodie − A precoces −            130 km/s < vsini















Harps − A precoces −            130 km/s < vsini
Fig. 4.16  Histogramme des planètes exlues autour d'étoiles A plus préoes que A3V, ave ELO-
DIE (à gauhe) et HARPS (à droite), pour diérentes atégories de v sin i. Pour haque as, quatre
histogrammes sont traés, orrespondant à quatre périodes diérentes : 2 (traits pointillés), 10 (traits
pleins), 200 (traitillés) et 500 (pointillés) jours.
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Elodie −     A      − vsini <  70 km/s           
















Harps −     A      − vsini <  70 km/s           














Elodie −     A      −  70 km/s < vsini < 130 km/s















Harps −     A      −  70 km/s < vsini < 130 km/s















Elodie −     A      −            130 km/s < vsini
















Harps −     A      −            130 km/s < vsini
Fig. 4.17  Histogramme des planètes exlues autour d'étoiles A plus tardives que A3V, ave ELO-
DIE (à gauhe) et HARPS (à droite), pour diérentes atégories de v sin i. Pour haque as, quatre
histogrammes sont traés, orrespondant à quatre périodes diérentes : 2 (traits pointillés), 10 (traits
pleins), 200 (traitillés) et 500 (pointillés) jours.
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Elodie −     F      − vsini <  15 km/s           















Harps −     F      − vsini <  15 km/s           















Elodie −     F      −  15 km/s < vsini <  60 km/s















Harps −     F      −  15 km/s < vsini <  60 km/s















Elodie −     F      −             60 km/s < vsini
















Harps −     F      −             60 km/s < vsini
Fig. 4.18  Histogramme des planètes exlues autour d'étoiles F, ave ELODIE (à gauhe) et HARPS
(à droite), pour diérentes atégories de v sin i. Pour haque as, quatre histogrammes sont traés,
orrespondant à quatre périodes diérentes : 2 (traits pointillés), 10 (traits pleins), 200 (traitillés) et
500 (pointillés) jours.
Publiation II.
A planet found with ELODIE
around the F6V star HD33564.
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Abstract.
We present here the detection of a planet orbiting around the F6V star HD 33564. The radial velocity measurements, ob-
tained with the ELODIE echelle spectrograph at the Haute-Provence Observatory, show a variation with a period of 388 days.
Assuming a primary mass of 1.25 M⊙, the best Keplerian fit to the data leads to a minimum mass of 9.1 MJup for the companion.
Key words. techniques: radial velocities - stars: binaries: spectroscopic - stars: early-type - stars: brown dwarfs - planetary
systems
1. Introduction
Radial velocity surveys have lead to the detection of more
than 150 planets during the past decade 1. So far, they have
been limited to solar and later-type stars (>∼ F7), as it was
thought that planets around more massive stars were not acces-
sible to radial velocity techniques. They present a small num-
ber of stellar lines, usually broadened and blended by stellar
rotation. However, we recently showed (Galland et al., 2005a,
Paper I) that with a new radial velocity measurement method, it
was possible to detect planets even around early A-type stars.
Finding planets around massive stars is of importance, as this
will allow us to test planetary formation and evolution pro-
cesses around a larger variety of objects.
We have started a radial velocity survey dedicated to
the search for extrasolar planets and brown dwarfs around a
volume-limited sample of A-F Main-Sequence stars i) with the
ELODIE fiber-fed echelle spectrograph (Baranne et al. 1996)
mounted on the 1.93-m telescope at the Observatoire de Haute-
Provence (CNRS, France) in the northern hemisphere, and
ii) with the HARPS spectrograph (Pepe et al. 2002) installed
on the 3.6-m ESO telescope at La Silla Observatory (ESO,
Chile) in the southern hemisphere. The method, achieved de-
tection limits as well as estimates of the minimum detectable
masses are described in Paper I. We present here the detection
Send offprint requests to: F. Galland,
e-mail: Franck.Galland@obs.ujf-grenoble.fr
⋆ Based on observations made with the ELODIE spectrograph at the
Observatoire de Haute-Provence (CNRS, France).
1 A comprehensive list of known exoplanets is available at
http://www.obspm.fr/encycl/cat1.html
of a planet around one of the objects surveyed with ELODIE,
HD 33564. Section 2 provides the stellar properties, the results
of the radial velocity fit and related comments. In Section 3,
we rule out other possible origins of the observed radial veloc-
ity variations. Finally, we discuss the status of this system in
the last section.
2. A planet around HD 33564
2.1. Stellar properties
HD 33564 (HIP 25110, HR 1686) is located at 21.0 pc
from the Sun (ESA 1997). Stellar parameters such as
mass M1 = 1.25+0.03−0.04 M⊙, age 3.0+0.6−0.3 Gyr, metallicity
[Fe/H]= -0.12 are taken from Nordstro¨m et al. (2004).
Rotational velocity v sin i= 12 km s−1, effective temperature
Teff = 6250 K, and surface gravity log g= 4.0 are taken from
Acke & Waelkens (2004), see Table 1. These values are con-
sistent with an F6V spectral type, commonly attributed to this
star as e.g. in the HIPPARCOS catalogue (ESA 1997) or in the
Bright Star Catalogue (Hoﬄeit et al. 1991).
An infrared excess has been detected at 60 µm to-
ward HD 33564 (DM+79 169) with IRAS (Aumann 1985,
Patten & Willson 1991), which suggested that this star could be
a Vega-like star, surrounded by a cold (65 K) dusty circumstel-
lar disk, remnant of the formation of the system. Indeed, some
Spitzer results show that this infrared excess is due to a back-
ground galaxy and not to a circumstellar disk around HD 33564
(Bryden et al. 2006).
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Table 1. HD 33564 stellar properties. Photometric and astromet-
ric data are extracted from the HIPPARCOS catalogue (ESA
1997); spectroscopic data are from Nordstro¨m et al. (2004) and
Acke & Waelkens (2004).
Parameter HD 33564
Spectral Type F6V
v sin i [km s−1] 12
V 5.08
B-V 0.506








2.2. Radial velocity measurements
By April 2005, 15 spectra have been acquired with ELODIE
over a time span of 417 days. The wavelength range of the
spectra is 3850-6800Å. The typical exposure time was 15 min,
leading to S/N equal to ∼ 150. The exposures were performed
with the simultaneous-thorium mode to follow and correct for
the local astroclimatic drift of the instrument. The radial ve-
locities have been measured using the method described in
Chelli (2000) and Paper I. They are displayed in Fig 1. The un-
certainty is 11 m s−1 on average. It is consistent with the value
of 10 m s−1 obtained from simulations in Paper I by applying
the relation between the radial velocity uncertainties and v sin i
to HD 33564, with S/N values equal to 150.
2.3. Orbital parameters
The amplitude of the radial velocity variations is much larger
than the uncertainties. The orbital parameters derived from the
best Keplerian solution (Fig. 1) are given in Table 2. The resid-
uals dispersion is 7 m s−1. The eccentricity is 0.34. Assuming
a primary mass of 1.25 M⊙, the companion mass falls in the
planetary domain, with a minimum mass of 9.1 MJup. The or-
bital period is 388 days (separation of 1.1 AU).
Note that the maximum of the radial velocity variations
could not be observed. The orbital period is close to one year
and a long time will still be necessary to be able to cover the
whole phase. To quantify the resulting uncertainty on m2 sin i,
we tried several fits fixing different values for the eccentricity.
We find that residuals are acceptable with values of this ec-
centricity between 0.28 and 0.40. The resulting minimum mass
ranges then from 8.7 to 9.6 MJup, hence an uncertainty of 6 %
on the minimum mass corresponding to the best solution (given
the primary mass).
Besides, this star was also observed with the CORAVEL
spectrograph. The obtained radial velocities are constant over
4 years given uncertainties of 500 m s−1 on average. The ra-
dial velocity variations obtained with ELODIE have a semi-
amplitude lower than 250 m s−1, not detectable with CORAVEL.
Table 2. ELODIE best orbital solution for HD 33564.
Parameter HD 33564
P [days] 388 ± 3
T [JD-2400000] 52603 ± 8
e 0.34 ± 0.02
γ [km s−1] 0.107 ± 0.006
ω [deg] 205 ± 4
K [km s−1] 0.232 ± 0.005
Nmeas 15
σ(O −C) [m s−1] 6.7
a1 sin i [10−3 AU] 7.8
f(m) [10−7 M⊙] 4.21
M1 [M⊙] 1.25
m2 sin i [MJup] 9.1
a [AU] 1.1
Fig. 1. Top: ELODIE radial velocities and orbital solution for
HD 33564. Bottom: Residuals to the fitted orbital solution.
3. Ruling out other origins of the variations
3.1. A single star
HD 33564 is referenced as a double star, but the high difference
between the proper motions of the two components indicates
that they are probably not bound. Besides, the separation be-
tween the two components is larger than 6 arcsec, so that the
flux from the secondary does not enter into the fiber of the spec-
trograph, even in bad seeing conditions. Hence, the spectra are
not polluted by the secondary spectra. In both cases, the pres-
ence of the secondary is not responsible for the observed radial
velocity variations of the considered component, HD 33564 A.
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ELODIE − HD33564 − F6V − vsini: 12 km/s







































































































































































ELODIE − HD25998 − F7V − vsini: 17 km/s















































































Fig. 3. Left: radial velocity measurements of HD 33564 (top) and HD 25998 (bottom): they are significantly variable. Center: the line bisector
(see text) is not variable for HD 33564, while it is variable for HD 25998, in a similar range, and linearly related to the radial velocities. This is
typical of the presence of spots, induced by stellar activity (Queloz et al. 2001a). Right: no emission in the Ca K line in the case of HD 33564,























ELODIE − HD17948 − F4V − vsini: 11 km/s






































Fig. 2. ELODIE radial velocity data for HD 17948, a star constant
in radial velocity (dispersion of 8.4 m s−1), similar and close to
HD 33564. The vertical scale is identical to the one in Fig. 1.
3.2. A similar star constant in radial velocity
To rule out any possibility of artifact linked with the Earth or-
bital motion, we show in Fig. 2 the radial velocities of a similar
star, close to HD 33564, but constant within the present level of
uncertainties: HD 17948 is an F4V star with v sin i= 11 km s−1.
It also belongs to our ELODIE survey. By April 2005, 5 spectra
have been gathered for this star, with S/N equal to 136 on aver-
age. The typical uncertainty is 10 m s−1 comparable to the one
obtained for HD 33564. The observed radial velocity disper-
sion of 8.4 m s−1 shows that star is constant over the 150 days
of the measurement span.
3.3. An activity-quiet star
We show here that activity is not responsible for the radial ve-
locity variations of HD 33564. First, the bisector shape of the
lines is estimated on the cross-correlation function (inverse bi-
sector slope) in the same way as in Queloz et al. (2001a). It is
displayed in Fig 3, together with the one of a known active star
(Gray et al. 2003) included in our ELODIE survey, HD 25998
(F7V, v sin i= 17 km s−1), for comparison. It is flat i.e. there is
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no correlation between the radial velocities and the shape of the
lines for HD 33564. On the other hand, it varies linearly with
the radial velocity in the case of HD 25998 (the slope value is
-1.4), which is typical of spots induced by stellar activity (see
Queloz et al. 2001a for further details).
Moreover, no emission in the core of the Ca II lines is ob-
served (see Fig 3 for the case of the Ca II K line). The chromo-
spheric flux in the Ca II K and H lines of HD 33564 has been
measured by e.g. Gray et al. (2003), who gives an activity index
log(R′HK)=−4.95, leading to the classification of HD 33564 as
an inactive star. For comparison, the value of log(R′HK) is −4.47
in the case of the active star HD 25998. Hence, contrary to
HD 25998, activity is not responsible for the radial velocity
variations observed for HD 33564. This is also confirmed by
the fact that the period of the radial velocity variations is much
larger than the rotational period of HD 33564 (less than 7 days
given its value of v sin i).
4. Status of the HD 33564 system
So far 16 stars with spectral type between F7 and F9 have
been reported as hosting possible planets detected through ra-
dial velocities. HD 33564 is, to our knowledge, the earliest
spectral type star around which a companion with m2 sin i
in the planetary domain has been announced. The reported
m2 sin i ’s range between 0.4 and 11 MJup. Four objects, namely
HD 23596, HD 89744, HD 114762 and HD 136118, are found
with m2 sin i≥ 5 MJup i.e. 8.0, 7.2, 11.0 and 11.9 MJup, re-
spectively. The corresponding estimated planet-star separations
are 2.7, 0.88, 0.37 and 2.3 AU, respectively. HD 33564, with
m2 sin i= 9.1 MJup and a= 1.1 AU, falls in a similar (mass, sep-
aration) domain. Knowing the inclination of these systems
would be very important for constraining planet formation
models. If their true masses are found to be planetary, one
may wonder how such massive planets could form and stand
so close to their parent stars. Whether migration has occurred
or whether the planets have been formed by gravitational col-
lapse rather than by a scenario including accretion onto a solid
core are possibilities that need to be investigated. The proposed
idea that “the more massive the star, the more massive the plan-
ets hosted” is also very interesting. Studies on lower mass stars
(Lin & Ida 2005) show such a trend, does it exist for A-F type
stars?
Besides, we may emphasize the low value of the metallicity
for HD 33564, which is not common among stars hosting plan-
ets. There is however no metallicity trend for the early-type
stars with massive planets mentioned above.
5. Conclusions
We have presented here the first detection of a planet around
one of the objects surveyed in our ELODIE program, HD 33564,
an F6V star with v sin i= 12 km s−1. The best Keplerian solu-
tion derived from the radial velocity measurements leads to a
minimum mass of 9.1 MJup and a period of 388 days, hence a
separation of 1.1 AU.
This result is a first step toward the extension of the study
of planet and brown-dwarf formation processes to stars ear-
lier than F7. This is fundamental for a global understanding of
the most interesting planetary formation mechanisms involved.
For example, one of the question to be addressed is whether
the planetary masses depend on the primary stellar masses: the
more massive the star, the more massive the planets hosted ?
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Étude en vitesses radiales
d'étoiles à disque
Chapitre 5
Étude en vitesses radiales d'étoiles à
disque
La formation des planètes étant supposée se dérouler au sein des disques de matière entou-
rant une étoile en formation, les as où un disque de matière a été déteté sont des andidats
privilégiés pour la reherhe de planètes extrasolaires.
5.1 Cas de β Pitoris
β Pitoris est une étoile de type spetral A5V, âgée d'environ 20 millions d'années (Barrado
Y Navasues et al. 1999), qui a fait l'objet d'investigations approfondies depuis la déouverte
d'un disque irumstellaire (Smith & Terrile 1984). Ce disque de poussières irumstellaires
est surtout onstitué de partiules assez grandes (plus d'un miromètre) ; il s'étend sur plus
de 1000 UA et possède une zone entrale de rayon environ 35 UA qui est assez pauvre en
poussières. La déformation du disque observée depuis, et l'absene de matière en son entre,
ont été interprétées omme des indies de l'existene d'une ou plusieurs planètes géantes
(Mouillet et al. 1997, Augereau et al. 2001). De plus, l'observation de la hute rapide et
variable dans le temps de gaz ionisé vers l'étoile a été attribuée à des omètes s'approhant
de l'étoile (Ferlet et al. 1987, Lagrange et al. 1988, Beust et al. 1990), omètes dont l'orbite
aurait été déstabilisée par une ou des planète(s) géante(s) se trouvant à quelques UA de l'étoile
(Beust & Morbidelli 1996, 2000). β Pitoris est don un andidat privilégié dans la reherhe
de planètes autour d'étoiles A. Un grand nombre de spetres de ette étoile ont été obtenus,
ave les spetrographes CORALIE et HARPS.
5.1.1 Mesures eetuées ave CORALIE
CORALIE est un spetrographe éhelle (68 ordres) haute résolution (50 000), alimenté par
deux bres optiques ; il est installé sur le télesope Suisse de 1,2 m à l'Observatoire de La
Silla. Sa ouverture spetrale va de 3900 à 6800 Å.

























































































































































































































































































































































































































Fig. 5.1  Vitesses radiales mesurées (à gauhe) et périodogramme assoié (à droite), obtenus dans
le as de β Pitoris en utilisant le spetrographe CORALIE.
Vitesses radiales et périodogramme
120 spetres ont été aquis ave CORALIE, entre juillet 1998 et avril 1999. 23 spetres
ont été éartés (faible rapport S/N, inférieur à 80), et les vitesses radiales ont été alulées à
partir des 97 spetres restant, suivant la démarhe dérite préédemment. La dispersion des
mesures est de 390 m/s, valeur 2,4 fois plus grande que l'inertitude moyenne des mesures
(160 m/s). Les vitesses radiales sont don assez signiativement variables.
On peut aluler le périodogramme des vitesses obtenues (grossièrement, |TF[VR(t)℄(f)|
2
).
Une variation sinusoïdale se traduit par un pi, une variation seulement périodique par un
paquet de pis. La gure 5.1 ontient les vitesses et le périodogramme obtenus. Sur le pério-
dogramme, la résolution en fréquene (imposée par la durée sur laquelle s'étalent les mesures,
ii 285 j) est de 0,020 µHz (0,0017 j−1). Les fréquenes aratéristiques sont les suivantes :
• fréquene de Nyquist (les fréquene supérieures ne sont pas signiatives) : si l'éhantillon-
nage était à pas onstants, la fréquene de Nyquist (moitié de la fréquene assoiée à la durée
séparant deux points de mesure) serait de : 0,0022 mHz soit 0,19 j
−1
(haune des 97 mesures
seraient séparées de 2,9 j). Mais en réalité, l'éhantillonnage est non régulier : il existe des
séquenes à plus haute adene, et on peut ainsi explorer des fréquenes allant jusqu'à typi-
quement 0,02 mHz soit 1,7 j
−1
.
• La fréquene assoiée à la durée moyenne des poses (ii 200 à 400 s) : 2,5 à 5 mHz soit
216 j
−1
(au-delà de la fréquene de Nyquist, naturellement).
• La période de rotation de l'étoile sur elle-même. Pour β Pi : environ 16 h, e qui orrespond
à une fréquene d'environ 0,017 mHz soit 1,5 j
−1
.
Auune de es fréquenes ne ressort du périodogramme.
Au début de nos reherhes, il était apparu une période de 29 j dans les variations de
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vitesse radiale, si l'on ne hoisissait pas orretement les fréquenes de oupure et les plages
de longueur d'onde utilisées. Ave du reul, ette période pouvait être assoiée par exemple
à la période de pompage de l'instrument (1 mois), qui pouvait entraîner des variations de la
lumière diusée, et don des variations dans les spetres obtenus. Ave un hoix orret des









































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 5.2  Reherhe d'une orrélation entre vitesses radiale et masse d'air, température extérieure,
pression, humidité.
n'aeteraient pas le alul des vitesses, e qui expliquerait que l'on n'obtienne pas de
variation périodique des vitesses ave un hoix orret des fréquenes de oupure et des plages
de longueur d'onde utilisées. Cei dit, les vitesses radiales sont assez signiativement variables
(dispersion 2,4 fois plus grande que l'inertitude moyenne) ; quelle interprétation en donner ?
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Reherhe de orrélation ave les onditions d'observation
Nous avons herhé une orrélation entre les variations de vitesse radiale et les variations
de ux. Le oeient de orrélation est de 0,13 : es variations ne sont pas orrélées. De même,
nous avons herhé des orrélations entre les vitesses mesurées et la masse d'air, la tempéra-
ture extérieure, la pression, l'humidité (par exemple, en présene de forte humidité, les raies
telluriques risquent d'être plus présentes). La gure 5.2 montre l'évolution de es grandeurs
en fontion du temps et en fontion des vitesses radiales. Il n'apparaît pas de orrélation. La
mesure de vitesses radiales ave un instrument permettant d'obtenir une meilleure préision
de mesure devrait permettre d'y voir plus lair...
5.1.2 Mesures eetuées ave HARPS
Courbe de vitesses radiales et périodogramme
258 spetres de β Pitoris ont été aquis ave HARPS entre novembre 2003 et mars 2004.
29 spetres ont été éartés (faible rapport S/N, inférieur à 80) et les vitesses radiales ont été
alulées à partir des 229 spetres restant, suivant la démarhe dérite préédemment.
La gure 5.3 montre les vitesses radiales obtenues ; la dispersion des vitesses radiales est
de 250 m/s, soit 3,9 fois la préision atteinte (65 m/s en moyenne). Les vitesses sont don bien
signiativement variables, e sur des éhelles de temps très ourtes : les variations sont de
plusieurs entaines de m/s ave des éhelles de temps inférieures à l'heure. Le périodogramme
ne montre pas de pi entre 1 et 180 jours, e qui exlut une origine planétaire pour es
variations.
Ces mesures ont par ailleurs été l'oasion de vérier la pertinene des vitesses et des
inertitudes alulées : sur 230 poses en tout, 218 peuvent se regrouper par ouple de deux
poses onséutives (séparées de seulement quelques minutes) ; les vitesses orrespondant à
haque ouple de mesure sont ompatibles entre-elles en onsidérant des barres d'erreur de 2
ǫvr. Une autre façon de proéder onsiste à aluler la moyenne des éarts entre les vitesses
mesurées pour haque ouple : on obtient 1,1 ǫvr omme valeur médiane de es éarts, e qui
onrme que l'erreur est alulée de façon satisfaisante.
Sur es périodogrammes, la résolution en fréquene (imposée par la durée sur laquelle
s'étalent les mesures, ii 127 j) est de 0,045 µHz soit 0,0039 j−1. Les fréquenes aratéristiques
sont les suivantes :
• fréquene de Nyquist : si l'éhantillonnage était à pas onstant : 0,0105 mHz soit 0,9 j−1
(haune des 230 mesures seraient séparée de 13,2 h). Mais en réalité, l'éhantillonnage est non
régulier : il existe des séquenes à plus haute adene, et on peut ainsi explorer des fréquenes
allant jusqu'à typiquement 0,5 mHz soit 50 j
−1
.
• la durée moyenne des poses, de l'ordre de 30 seondes, orrespond à une fréquene de 33
mHz soit 2800 j
−1
, nettement supérieure à la fréquene de Nyquist.
• la période de rotation de l'étoile sur elle-même. Pour β Pi : environ 16 h, e qui orrespond
à une fréquene d'environ 0,017 mHz soit 1,5 j
−1
.

































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 5.3  Vitesses radiales mesurées (à gauhe) et périodogramme assoié (à droite), obtenus dans
le as de β Pitoris en utilisant le spetrographe HARPS.
Auune de es fréquenes ne ressort du périodogramme.
Inuene du disque, des omètes ?
La présene du disque de poussière et de gaz, et/ou de omètes, pourrait-elle expliquer
les variations observées de vitesse radiale ? En tout as, le sénario ométaire est basé sur
l'observation de fortes variations dans ertaines raies du spetre stellaire, pour des éléments
ionisés tels que CaII, FeII, MgII, AlIII (Lagrange et al. 2000).
Cependant, le alul des fontions de orrélation des spetres ave un masque binaire ne
prenant en ompte que les raies d'éléments neutres ne montre pas de telles variations spe-
trales pour es éléments neutres. Les omètes ne produiraient don pas de trae détetable
dans les raies d'éléments neutres. Or, les vitesses realulées en ne onservant que les raies or-
respondant aux éléments neutres, à potentiel d'ionisation peu élevé i.e. failement ionisables,
sont les mêmes au bruit près que elles obtenues en prenant en ompte toutes les raies (sauf
HI et CaII). Plus préisément, l'éart entre les vitesses radiales alulées en séletionnant ou
non les raies des éléments les plus failement ionisables, est de 1 m/s (valeur médiane), ave
un éart-type de 78 m/s, alors que l'erreur est de 101 m/s en moyenne (valeur issue de l'erreur
alulée ǫvr) sur haque mesure de vitesse radiale.
Une origine ométaire ou en relation ave l'environnement de poussière et de gaz prohe
de l'étoile est don éartée.
Des pulsations omme origine des variations de vitesse radiale
Même si l'éhantillonnage temporel des mesures ne permet pas a priori une analyse
détaillée des variations à très ourte période, le grand nombre des spetres aquis ave
178 CHAPITRE - 5. ÉTUDE EN VITESSES RADIALES D'ÉTOILES À DISQUE



























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 5.4  Périodogramme haute fréquene des vitesses radiales obtenues ave HARPS pour β Pitoris
(à gauhe), ainsi que les vitesses radiales phasées aux périodes orrespondantes (au entre et à droite).
HARPS permet de mettre en évidene deux fréquenes aratéristiques de pulsations : 47, 44±
0, 01 jour−1 (période de 30,4 minutes) et 39.05 ± 0, 01 jour−1 (période de 36,9 minutes),
omme le montre la gure 5.4. Des variations photométriques ave es mêmes périodes avaient
d'ailleurs été mises en évidene par Koen et al. (2003). Le phasage des vitesses ave es périodes
onrme la réalité de es périodes. Si on orrige les vitesses mesurées d'un ajustement onsis-
tant en deux sinusoïdes à es périodes, l'éart-type des vitesses diminue de 252 à 182 m/s, e
qui est enore très supérieur à la valeur des inertitudes, 65 m/s en moyenne. Mais l'estima-
tion de es inertitudes suppose que les spetres sont seulement déalés et ne subissent pas
de déformation. Or, le spetre d'une étoile pulsante subit des déformations, et les inertitudes
pourraient don être sous-estimées dans e as.
La présene de pulsations dans le as de β Pitoris n'est pas étonnante, ar ette étoile
appartient à l'intersetion de la bande d'instabilité ave la séquene prinipale (à son extrême
bord gauhe pour être plus préis : B − V = 0, 17), et est don suseptible d'être le siège de
pulsations. Comme la période des pulsations dérites i-dessus est supérieure à 6,5 heures et
que sa masse est supérieure à 1,9 M⊙, β Pitoris appartiendrait à la atégorie des δ Suti,
subissant ainsi des pulsations de mode p exitées par le méanisme κ, ave l'HeII (Handler
et al. 2002, Breger et al. 2000). Ce méanisme met en jeu une ompression dans les régions
où l'hélium est ionisé, e qui engendre une augmentation de l'opaité (κ), d'où une plus
grande rétention de la haleur, servant à augmenter l'amplitude des osillations (Shatzman
& Praderie 1990).
Contraintes sur un éventuel ompagnon
En supposant une orbite irulaire, les données obtenues ave CORALIE exluent la pré-
sene d'une planète ave une période omprise typiquement entre 1 et 600 jours (don une
séparation omprise entre 0,03 et 1,8 UA) et ave une semi-amplitude des vitesses induites
plus grande que 400 m/s. Les données HARPS exluent même la présene d'une planète ave
une période omprise typiquement entre 1 et 350 jours (don une séparation omprise entre
0,03 et 1,2 UA) et ave une semi-amplitude des vitesses induites plus grande que 250 m/s
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Fig. 5.5  Domaine (masse (M) / séparation (a)) dans lequel on peut exlure l'existene d'une
planète ave les mesures de vitesse radiale obtenues pour β Pitoris (zone hahurée à gauhe) : les
limites de 180 et 250 m s
−1
orrespondent à HARPS, elle à 400 m s
−1
à CORALIE. La ligne indique
les aratéristiques possibles d'une planète qui serait responsable de la déformation du disque (Mouillet
al. 1997). La loalisation du disque est également indiquée (à droite).
sans tenir ompte des pulsations mises en évidene, voire 180 m/s si on orrige les vitesses
des variations attribuées aux pulsations.
Sur la gure 5.5 est reproduit le domaine (masse, séparation) ontraint par la déformation
du disque (Mouillet et al. 1997, Augereau et al. 2001), ainsi que le domaine exlu par les
mesures de vitesse radiale dérites ii. Ainsi, la présene d'une planète géante et prohe de
l'étoile est exlue (2 MJup à 0,05 UA, 9 MJup à 1 UA).
Il faut noter qu'une variation sur une éhelle de temps de quelques entaines de jours, qui
se superposerait aux variations induites par la présene de pulsations, n'est pas exlue ; une
telle tendane pourrait se dessiner sur la ourbe des vitesses radiales.
5.2 Autres étoiles à disque
• HD100546 (B9V, 103p, PMS) possède un disque inliné d'environ 40 degrés (Augereau
et al. 2001). Les mesures de vitesse radiale eetuées sur les spetres dont nous disposons,
obtenus ave CORALIE, ne sont pas signiativement variables (Fig 5.6, gauhe).
Sur la gure 5.6 (droite) est représenté le diagramme (séparation, masse) d'exlusion
résultant, en prenant omme amplitude limite des vitesses radiales 2 km/s, et omme périodes
extrêmes 2 jours et 2 fois 120 jours. On peut ainsi exlure l'existene d'un ompagnon plus
massif que 70 MJup et plus prohe que 0,3 UA, ou enore 40 MJup et 0,1 UA.
180 CHAPITRE - 5. ÉTUDE EN VITESSES RADIALES D'ÉTOILES À DISQUE
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Fig. 5.6  HD100546 : vitesses radiales, diagramme d'exlusion.
• HS109573 : HR4796 (A0V, 63p, MS, 8 Myr) appartient à l'assoiation TW Hydrae.
Elle possède un disque annulaire, dont la partie interne pourrait être vidée par des planètes
(Shneider et al. 1997, Augereau et al. 1999). Ce disque est inliné d'environ 60 degrés par
rapport à une orientation pole-on. Les mesures de vitesse radiale eetuées sur les spetres
dont nous disposons, obtenus ave CORALIE, ne sont pas signiativement variables (Fig 5.7,
gauhe).
Sur la gure 5.7 (droite) est représenté le diagramme (séparation, masse) d'exlusion résul-
tant, en prenant omme amplitude limite des vitesses radiales 1,5 km/s, et omme périodes
extrêmes 2 jours et 2 fois 120 jours. On peut ainsi exlure l'existene d'une planète plus
massive que 50 MJup et plus prohe que 0,3 UA, ou enore 30 MJup et 0,1 UA.
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Fig. 5.7  HD109573 : vitesses radiales, diagramme d'exlusion.
• HD141569 (A0V, 99p, MS) possède un disque dont les strutures pourraient être dues
à la présene d'un ompagnon (Augereau et al. 2004). Ce disque est inliné de 55 degrés par
rapport à une orientation pole-on. Les mesures de vitesse radiale eetuées sur les spetres
dont nous disposons, obtenus ave CORALIE, ne sont pas signiativement variables, bien
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qu'une dérive soit possible (Fig 5.8, gauhe).
Sur la gure 5.8 (droite) est représenté le diagramme (séparation, masse) d'exlusion
résultant, en prenant omme amplitude limite des vitesses radiales 4 km/s, et omme périodes
extrêmes 2 jours et 2 fois 45 jours. On peut ainsi exlure l'existene d'un ompagnon plus
massif que 200 MJup et plus prohe que 0,2 UA ( !).
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Fig. 5.8  HD141569 : vitesses radiales, diagramme d'exlusion.
• HD172167 (Véga) possède un disque évolué ; les mesures de vitesse radiale portant
sur les spetres aquis lors de nos reherhes systématiques ave ELODIE (Fig. 5.9, gauhe),
s'étendant sur 577 jours, ne montrent pas de variation vraiment signiative (dispersion de
34 m/s pour des inertitudes de 25 m/s en moyenne).
Sur la gure 5.9 (droite) est représenté le diagramme (séparation, masse) d'exlusion
résultant, en prenant omme amplitude limite des vitesses radiales 50 m/s, et omme périodes
extrêmes 2 jours et 2 fois 577 jours.
On peut ainsi exlure l'existene d'une planète plus massive que 5 MJup et plus prohe
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Fig. 5.9  Véga (ELODIE) : vitesses radiales, diagramme d'exlusion.
Publiation III.
β Pitoris : looking for planets,
nding pulsations.
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III. β Pictoris : looking for planets, finding pulsations.
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Abstract. In the frame of the search for extrasolar planets and brown dwarfs around early-type stars, we present the results
obtained on β Pictoris, which is surrounded by a circumstellar disk that is warped by the presence of a planet. We used 97 spectra
acquired with CORALIE and 230 spectra acquired with HARPS to characterize the radial velocity behavior of β Pictoris and to
infer constraints on the presence of a planet close to this star. With these data, we were able to exclude the presence of an inner
giant planet (2 MJup at a distance to the star of 0.05 AU, 9 MJup at 1 AU). We also discuss the origin of the observed radial
velocity variations in terms of δ Scuti type pulsations.
Key words. techniques: radial velocities - stars: early-type - stars: variable: δ Sct - stars: individual: β Pictoris
1. Introduction
β Pictoris (A5V, 19 pcs, Crifo et al. 1997, ≈ 20 Myrs,
Barrado Y Navascues et al. 1999) has been the subject of in-
tensive investigations since the first discovery of an extended
(≥ 100 AUs) circumstellar disk (Smith and Terrile 1984) and
since evidence that the lifetime of the grains in the disk
was significantly shorter than the star age. It was then de-
duced that some grains were permanently formed through
collisions among larger, possibly kilometer sized bodies,
or perhaps by slow evaporation - at least partly (see
Lecavelier Des Etangs et al. 1996). The β Pictoris disk was
then considered as the first example of a resolved outer plan-
etary system in a still unkown stage of evolution. Given the
star age, it was possible that planets could be already formed
or still under formation. Observation of a warp in the inner
part of the disk was attributed to gravitational perturbation
of the disk by a giant planet whose location could be con-
strained (Mouillet et al. 1997, Augereau et al. 2001 and refer-
ences therein). Besides, episodes of strong and rapid infalls
of ionized gas were detected and attributed to the evapora-
tion of cometary objects grazing the star (Ferlet et al. 1987,
Lagrange et al. 1988, Beust et al. 1990). Again, one or two gi-
ant planets within a few AUs were found to be necessary
to trigger this infall of cometary bodies towards the star
Send offprint requests to: F. Galland,
e-mail: Franck.Galland@obs.ujf-grenoble.fr
⋆ Based on observations made with the HARPS spectrograph at La
Silla Observatory (ESO, Chile), and with the CORALIE spectrograph
at La Silla Observatory (Swiss telescope).
(Beust & Morbidelli 1996, 2000). Finally, photometric varia-
tions were also detected once and possibly (but no exclu-
sively) attributed to the presence of a planet passing the
line of sight (Lecavelier Des Etangs et al. 1995, 1997). For
a review of these possible pieces of evidence, see e.g.
Vidal-Majar et al. (1998) or Lagrange et al. (2000).
Direct detection of planets within a few AUs of a star aged
20 Myrs or more is beyond the capability of current instrumen-
tations. On the other hand, indirect detection through, e.g., ra-
dial velocity searches have been restricted to solar type stars
until recently. Given the interest in understanding the planet
formation process over a wide range of stellar characteristics
and especially for massive stars, we set up a radial velocity
survey dedicated to the search for planets around A-F type
stars, using a dedicated analysis package that allows detection
of companions down to planetary masses around such objects
(Galland et al. 2005a, Paper I). Here, we present the results of a
radial velocity survey of β Pictoris with CORALIE and HARPS
performed over a period of several months. The data and the
radial velocities obtained are presented in Sect. 2: the radial
velocities are significantly variable. We show in Sect. 3 that
these variations cannot be attributed to the presence of a planet.
Sect. 4 explores other possible origins: stellar or cometary re-
lated. The origin of the variations finally involves pulsations of
δ Scuti type. In Sect. 5, constraints are put on the remaining
possible characteristics for a planet around β Pictoris, taking
the new constraints presented in this paper into account.
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Fig. 1. Radial velocity measurements (top) and related periodograms (bottom), obtained on β Pictoris using the CORALIE (left) and HARPS
(right) spectrograph. The scale of the periodograms is the same as in Fig. 2; we used the CLEAN algorithm (see text) for these periodograms.
2. Radial velocity measurements
2.1. CORALIE
We acquired 120 spectra of β Pictoris with the CORALIE spec-
trograph attached to the 1.2 m Swiss telescope at La Silla be-
tween July 1998 and April 1999 with a resolution R ≈ 50 000.
Of these, 23 spectra with significantly lower S/N were rejected.
We then considered the 97 spectra left with a mean S/N of 120.
Each spectrum is composed of 68 spectral orders covering the
wavelength range 3900Å to 6800Å.
For each spectrum, we selected 32 spectral orders contain-
ing deep lines, yet avoiding the strong Ca  and H lines, as well
as the orders contaminated by telluric absorption lines. The ra-
dial velocities were measured using the method described in
Chelli 2000 and in Paper I. They are displayed on Fig. 1 (top,
left). The individual uncertainty is 163 m s−1 on average.
2.2. HARPS
We acquired 258 spectra of β Pictoris with the HARPS spectro-
graph during period P73, between November 2003 and March
2004, with a resolution R ≈ 100 000. The 29 spectra with lower
S/N have been left over. We then considered the 229 spec-
tra left, with a mean S/N of 330 (exposure time of around 1
minute). Each spectrum is formed by 72 spectral orders cover-
ing the spectral window [3800Å, 6900Å].
We performed the same treatement as for CORALIE and ob-
tained the radial velocities displayed in Fig. 1 (top, right). The
individual uncertainty is 65 m s−1 on average, which is consis-
tent with the value of 60 m s−1 obtained from simulations in
Paper I by applying the relation between the radial velocity un-
certainties and v sin i to β Pictoris, with S/N values equal to
330.
3. No inner giant planet
In the case of CORALIE, the dispersion of the measured radial
velocities is 390 m s−1 rms, i.e. a factor 2.4 higher than uncer-
tainties. Radial velocities are thus significantly variable, even if
the dispersion is still close to the uncertainties.
The periodogram of the CORALIE radial velocities does not
show any clear peak in a period range of 1-300 days (Fig. 1,
bottom, left). The observed radial velocity variations are thus
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not due to the presence of a planet. Note that we used the
CLEAN algorithm (Roberts et al. 1987) in order to remove the
aliases associated with temporal sampling of the data. This al-
gorithm deconvolves the window function iteratively from the
initial “dirty” spectrum to produce the resulting cleaned peri-
odogram; the power obtained at a given frequency is the square
of the radial velocity semi-amplitude of the corresponding po-
tential radial velocity periodic variations. Assuming a circular
orbit, the data exclude the presence of a planet with a period
lying typically between 1 and 600 days (hence a separation be-
tween 0.03 and 1.8 AU) and with an induced radial velocity
semi-amplitude larger than ≈ 400 m s−1 (Fig. 3).
In the case of HARPS, the dispersion of the measured ra-
dial velocities is 252 m s−1 rms, i.e. a factor 3.9 higher than
uncertainties; so, the radial velocities are really significantly
variable. Assuming the same level of radial velocity variations
at the time of CORALIE and HARPS observations, this higher
factor with HARPS could be explained by its greater stability.
The periodogram of the HARPS radial velocities does not
show any clear peak in a period range of 1-180 days (Fig. 1,
bottom, right). The observed radial velocity variations are thus
not due to the presence of a planet. Assuming a circular orbit,
we can exclude the presence of a planet with a period lying
typically between 1 and 350 days (hence a separation between
0.03 and 1.2 AU) and with an induced radial velocity semi-
amplitude larger than ≈ 250 m s−1 (Fig. 3).
4. Origin of the radial velocity variations
4.1. Ruling out cometary bodies
An origin of the radial velocity variations connected to the pres-
ence of the complex circumstellar disk of dust and gas has to
be addressed, in particular a connection with the evaporating
cometary bodies that have been proposed to explain the strong
variations observed for some spectral lines of ionized elements
such as Ca , Fe , Mg , Al  (Lagrange et al. 2000).
We first computed the cross-correlation function of each
spectrum with a binary mask taking into account only lines
that correspond to neutral elements. In this way, we obtained
a mean line for these neutral elements, with a better S/N than
for individual lines. These cross-correlation functions do not
show analogous variations to the ionized elements Ca , Fe ,
Mg , Al . Hence cometary infall does not produce detectable
features (at the level of the cross-correlation functions) in the
circumstellar lines of neutral elements.
Moreover, we again computed the radial velocities taking
only these lines of neutral elements into account. The radial
velocities obtained were the same as previously, given uncer-
tainties; the distribution of the differences between them has
a dispersion of 78 m s−1, close to uncertainties. We can then
conclude that the radial velocity variations are unlikely to be
related to the evaporating cometary bodies.
4.2. Ruling out activity
For active stars, spots on the stellar surface induce radial ve-
locity variations (“jitter”), with a period equal to the star rota-





























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Fig. 2. High frequency periodograms of the radial velocities obtained
on β Pictoris using the HARPS spectrograph (top) and the phasing of
the radial velocities to the corresponding periods (bottom). The peri-
odograms were obtained using the CLEAN algorithm (see text).
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tion period. The β Pictoris rotation period is about 16 hours.
The periodogram of the radial velocities obtained with HARPS
does not show any peak in this range of frequencies, see
Fig. 1 (bottom, right). Moreover, β Pictoris does not show sur-
face abundance anomalies in contrast to Ap stars, which also
show spectroscopic peculiarities attributed to magnetic activ-
ity (Holweger et al. 1997). Furthermore, these stars are usually
slower rotators (v sin i ≤ 120 km s−1, with a bulk at 80 km s−1),
whereas β Pictoris v sin i is larger than 120 km s−1 (Abt 2000).
Activity should thus not be responsible for the variations in the
radial velocities.
4.3. Pulsations
Even if our temporal sampling does not allow a detailed anal-
ysis of short period variations, the large number of spectra
obtained with HARPS allows us to enhance two frequencies
characteristic of pulsations: at 47.44±0.01 cycle d−1 (period
of 30.4 min) and 39.05±0.01 cycle d−1 (period of 36.9 min)
(Fig. 2, top). The square root of the value of the pics in the pe-
riodogram stands for the radial velocity semi-amplitude of the
corresponding radial velocity periodic variations:
√
0.046 and√
0.029 km s−1, i.e. 215 and 170 m s−1, respectively, for the pics
at 47.44 and 39.05 cycle d−1. The phasing of the radial veloc-
ities to the derived periods confirms their reality (Fig. 2, bot-
tom), as well as the corresponding radial velocity amplitudes
(typically 200 m s−1). The correction of an adjustment of the ra-
dial velocities with the superposition of two sinusoides with pe-
riods fixed to the above values leads to a decrease in the radial
velocity dispersion from 252 to 182 m s−1, which is still well
above the uncertainties, 65 m s−1 on average. However, note
that these uncertainty values suppose that the spectra are iden-
tical and only shifted from one to the other due to the Doppler-
Fizeau Effect. They should be larger considering variations in
the shape of the lines. This adjustment is reached for values of
the amplitude of 216 and 149 m s−1, respectively, for the peri-
ods corresponding to 47.44 and 39.05 cycle d−1.
These results agree with those obtained by
Koen et al. (2003) from dedicated photometry and spec-
troscopy. These authors indeed report detecting of at least 18
pulsation modes in β Pictoris, with a large number of spectra
spread over 2 weeks, and detecting 2 low amplitude (≤ 1.5
mmag) pulsation modes in photometry, with frequencies equal
to 47.44 cycle d−1 and 39.05 cycle d−1, namely the same as we
develop here. We are not able to detect other high frequencies,
maybe because our temporal sampling is not really adapted to
seeking high frequency variations.
The presence of pulsations in the case of β Pictoris is not
really surprising, as this star belongs to the left side of the range
of B-V, where the Instability Strip intersects with the Main
Sequence (Eyer et al. 1997). As the frequencies of the varia-
tions are larger than 0.25 cycle d−1 (periods inferior to 6.5 h)
and the stellar mass is larger than 1.9 M⊙, β Pictoris proba-
bly belongs to the pulsating δ Scuti stars, which undergo non
radial pulsations of p-mode excited by the κ mechanism with
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Fig. 3. Domain of [mass (M) / separation (a)] where the presence
of a planet around β Pictoris is excluded by this radial velocity
study (hashed zones, left): limit of 180 and 250 m s−1 correspond
to HARPS, 400 m s−1 to CORALIE. The straight line indicates the
possible characteristics of the planet responsible for the warped disk
(Mouillet et al. 1997). The disk location is also indicated (right).
5. Exclusion domain for a planet around β Pictoris
The periodogram of the HARPS radial velocities, now corrected
from the variations induced by the pulsations found above,
does not show any clear peak in a period range of 1-180 days.
Assuming a circular orbit again, we can still exclude the pres-
ence of a planet with a period lying typically between 1 and
350 days (hence a separation between 0.03 and 1.2 AU), but
this time with an induced radial velocity semi-amplitude de-
creasing to ≈ 180 m s−1 (Fig. 3), which corresponds to the ra-
dial velocity dispersion after correction of the pulsations.
In Fig. 3, we reproduce the planet (mass, separa-
tion) domain constrained by the presence of the warp
(Augereau et al. 2001, Mouillet et al. 1997), the present radial
velocity measurements (limit of 180 and 250 m s−1 correspond
to HARPS, 400 m s−1 to CORALIE), as well as older ones ob-
tained by Lagrange et al. (1992; dispersion of 2 km s−1, corre-
sponding then to the achieved precision). The present analysis
clearly constrains a new and important part of the domain.
6. Conclusions
In the frame of the search for extrasolar planets and brown
dwarfs around early-type stars, we obtained a large number of
spectra of β Pictoris over several months with the CORALIE and
HARPS spectrographs. The radial velocities obtained exclude
the presence of an inner giant planet in the β Pictoris system.
Yet, these radial velocities are significantly variable, and we at-
tribute at least a part of these variations to pulsations of δ Scuti
type. Because of the effects of pulsations on the radial veloc-
ities, the stars belonging to the intersection of the Instability
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Strip and the Main Sequence, such as β Pictoris, have to be
carefully studied when looking for planets.
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Reherhes autour de naines A-F
en imagerie direte
Chapitre 6
Reherhes autour de naines A-F en
imagerie direte
Parallèlement aux reherhes systématiques menées ave la méthode des vitesses radiales,
nous avons entamé une reherhe de ompagnons à longue période, en imagerie à haut
ontraste et haute résolution angulaire, dans le prohe infrarouge pour se plaer dans un
domaine plus favorable de ontraste entre étoile et ompagnon. Cette reherhe s'eetue
autour du même éhantillon d'étoiles naines A et F qu'ave la méthode des vitesses radiales.
Cette reherhe en imagerie permet d'explorer un plus grand domaine de (masse, sépara-
tion) des planètes et naines brunes ompagnons de es étoiles. De plus, elle permettra de tester
la orrélation entre la binarité de l'étoile-hte et les présene et propriétés des planètes autour
de es étoiles. En eet, des études en ours sur les étoiles solaires et plus tardives tendent à
montrer que la binarité est un paramètre important pour les proessus de formation plané-
taire et les possibilités de migration. Une relative sous-abondane d'étoiles binaires pourrait
exister parmi les étoiles abritant des planètes détetées en vitesse radiale, en omparaison
ave les étoiles sans planète détetée (Udry et al, 2003b). De plus, les propriétés des planètes
pourraient être diérentes entre les étoiles binaires et les étoiles simples (Eggenberger et al.
2004).
De nombreux andidats ompagnons (CC) appartenant potentiellement au domaine des
naines brunes ont été détetés. Nous avons eetué une première aratérisation, assez som-
maire, de es CCs. Cependant, il faut enore onrmer es andidats en les observant à nou-
veau, an de tester leur lien physique ave l'étoile observée ; pour les CCs onrmés, une
aratérisation plus ne sera alors eetuée.
6.1 Instruments, méthodes de rédution et d'analyse
Ces reherhes sont menées ave les systèmes d'optique adaptative PUEO au CFHT pour
les étoiles observables depuis l'hémisphère nord, et NAOS au VLT pour les étoiles observables
depuis l'hémisphère sud. Ces systèmes permettent de orriger en partie l'image obtenue des
eets de la turbulene atmosphérique (Fig. 6.1).
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Fig. 6.1  Shéma de prinipe de l'optique adaptative (tiré du manuel de l'utilisateur de NACO).
6.1.1 PUEO-KIR au CFHT
Conguration du système utilisé
Le système d'optique adaptative PUEO (Rigaut et al. 1998) est monté sur le télesope
de 3.6-m du CFH à Hawaii (USA). La améra utilisée, KIR (Doyon et al. 1998), fournit un
hamp de 36 × 36, ave une éhelle de 0,035 par pixel.
Les aratéristiques des ltres utilisés gurent dans le tableau 6.1. Les ltres H (bande
large) et FeII (bande étroite, utilisé si l'objet a une magnitude telle qu'il sature trop rapidement
le déteteur) ont été utilisés dans le as de bonnes onditions de seeing ( < 0,6-0,7) ar le
ltre H présente le meilleur ompromis entre sensibilité, qualité de orretion des images et
brillane du fond de iel, tandis que les ltres Kp (bande large) et Brγ (bande étroite) ont été
utilisés dans le as ontraire (la orretion d'optique adaptative est plus stable ave le ltre
Kp qu'ave le ltre J).
Des hamps d'étoiles de alibration astrométrique, omme la nébuleuse d'Orion (MCaugh-
rean & Stauer 1994), ont été observés en vue de déterminer l'orientation et l'éhelle du
déteteur.
Les étoiles de référene pour le système d'optique adaptative ont été les étoiles observées
elles-mêmes, ar elles étaient susamment brillantes.
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bande large bande étroite
J Paβ
λ0 ( µm) 1,245 1,282
∆λ( µm) 0,163 0,0110
transmission 0,89 0,67
H FeII
λ0( µm) 1,632 1,644
∆λ( µm) 0,296 0,0150
transmission 0,89 0,69
Kp Brγ
λ0 ( µm) 2,120 2,166 (2,183)
∆λ( µm) 0,340 0,0200 (0,0300)
transmission 0,96 0,72 (0,54)
Tab. 6.1  Filtres utilisés au CFHT.
Méthodes de rédution et d'analyse
Pour haque pose a été eetuée la orretion des pixels défetueux et des osmiques (à
partir de la médiane des images brutes), la prise en ompte du at-eld, la soustration du
fond de iel. Les images ont été prises à 5 positions diérentes an de orriger les défauts du
déteteur (pixels défetueux par exemple). Ces poses ont ensuite été reentrées en eetuant
une orrélation roisée ave le logiiel ECLIPSE (Devillard 1997), puis moyennées pour obtenir
l'image nale.
La détetion de CC s'eetue à l'oeil nu, en visualisant les poses réduites ave un hoix
judiieux d'éhelle de valeurs et de fausses ouleurs. Dans le as où un CC est visible sur
la série de poses non saturées, la séparation et le ontraste entre les CCs et l'étoile ible
ont été mesurés via la déonvolution de ette série de poses. En eet, l'image aquise est la
onvolution de l'objet observé et de la PSF instrumentale. Un algorithme de déonvolution
peut permettre de remonter à l'objet onnaissant l'image, mais le bruit dans l'image et la
onnaissane imparfaite de la PSF rendent l'opération déliate. On peut soit supposer onnue
la PSF, et introduire des onnaissanes a priori (appelées régularisations) sur la struture
du bruit et de l'objet (as du programme de déonvolution dérit dans Véran 1997), soit
reherher simultanément la PSF et l'objet en introduisant des onnaissanes a priori sur la
struture du bruit, de l'objet et de la PSF (algorithmes dits myopes, omme dans le as de
MISTRAL). J'ai utilisé des programmes érits par Gaël Chauvin (2003), reprenant la méthode
dérite dans Véran (1997), en prenant omme PSF l'image de l'étoile-ible.
Si un CC n'est visible que sur la série de poses saturées (voir la stratégie d'observation i-
dessous), alors la séparation a été mesurée : pour la mission de juin 2004, via les premières poses
saturées et la pose non saturée immédiatement préédente (la position du CC est déterminée
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en déonvoluant son image par l'image non saturée de l'étoile) ; pour la mission de janvier
2005, via les entres de gravité du CC et de l'étoile-ible sur les poses saturées. Le ontraste
entre CC et étoile-ible a été déterminé en déonvoluant l'image du CC sur la série de poses
saturées par l'image de l'étoile issue de la série de poses non saturées, en tenant ompte des
temps de pose diérents et de l'utilisation d'une densité optique pour les poses non saturées.
On déduit ensuite la séparation spatiale de la séparation angulaire et de la distane de
l'étoile par rapport à l'observateur (via les mesures de parallaxe eetuées ave le satellite
Hipparos en 1997). La magnitude absolue de haque CC est déduite du ontraste entre CC
et étoile, de la magnitude de l'étoile dans la bande de longueur d'onde orrespondante (issue
des mesures 2MASS ii) et de la distane de l'étoile.
6.1.2 NAOS-CONICA au VLT
Conguration du système utilisé
Le système d'optique adaptative NAOS (Lagrange et al. 2003) est monté sur le télesope
UT4 de l'ESO au VLT, au Cerro Paranal (Chili). Nous avons utilisé le senseur de front d'onde
sensible dans le visible. La améra utilisée, CONICA (Lenzen et al. 2002), avait la plupart
du temps une éhelle de 0,027 par pixel, an d'explorer de relativement grandes séparations
(hamp de 28 × 28) ; ertaines poses en bande J ont été réalisées ave une éhelle de 0,013
par pixel lorsque la séparation entre le CC et l'étoile était susamment petite (hamp de
14 × 14), e qui permet d'améliorer la préision de la mesure de séparation angulaire. Le
masque utilisé pour les poses en mode oronographique avait un diamètre de 0,7. L'ensemble
NAOS-CONICA est désigné sous l'aronyme NACO.
Toutes les étoiles ont été observées ave le ltre K (λ0 = 2,18 µm, ∆λ = 0,35 µm) ; 4
étoiles ont aussi été observées ave le ltre J (λ0 = 1,265 µm, ∆λ = 0,25 µm). Le ltre K
a été préféré au ltre H ar la diérene de magnitude J-K est plus grande que J-H, e qui
permet une aratérisation plus préise des andidats ompagnons.
De même qu'ave PUEO, des hamps d'étoiles omme la nébuleuse d'Orion (MCaugh-
rean & Stauer 1994), ont été observés pour les alibrations astrométriques, et les étoiles de
référene pour le système d'optique adaptative ont été les étoiles observées elles-mêmes ar
elles étaient susamment brillantes.
Méthodes de rédution et d'analyse
La méthode de rédution est assez semblable à elle utilisée ave PUEO. Pour haque pose
est eetuée la orretion des pixels défetueux et des osmiques (médiane à partir des images
brutes), ainsi que la prise en ompte du at-eld et du fond de iel.
La détetion de CCs s'eetue à nouveau à l'oeil nu. Dans le as où un CC est visible sur
une série de poses diretes sur l'étoile, la séparation et le ontraste entre les CCs et l'étoile-
ible ont été mesurés via la déonvolution de ette série de poses en prenant omme PSF
l'image direte de l'étoile-ible, en tenant ompte des temps de pose diérents (utilisation
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Fig. 6.2  Gauhe : évolution de la température eetive en fontion du temps pour diérentes masses
et modèles d'atmosphère : CBAH00 DUSTY (lignes solides) et CBAH00 COND (lignes longs tirets)
et BCAH98 (lignes tirets-pointillés). Droite : diagramme évolutif de ouleur (J −K) et de magnitude
absolue MK obtenu ave le modèle BCAH98 pour un âge de 1 milliard d'années (tirets et pointillés),
ave le modèle CBAH00 DUSTY pour des âges de 0.1 milliard d'années (tirets ourts) et de 1 milliard
d'années (solide), et le modèle CBAH00 COND pour un âge de 1 milliard d'années (tirets longs). Les
données de naines M tardives, L et T sont reportées.
des programmes de Gaël Chauvin 2003). Si un CC n'est visible que sur une série de poses en
mode oronographique, alors la séparation a été mesurée à partir des dernières poses en mode
oronographique et des premières poses en mode diret, qui suivent immédiatement es poses
(le déalage induit est inférieur à 1 pixel).
De même que préédemment, on déduit la séparation spatiale de la séparation angulaire et
de la distane de l'étoile par rapport à l'observateur. La magnitude absolue de haque CC est
déduite du ontraste entre CC et étoile, de la magnitude de l'étoile dans la bande de longueur
d'onde orrespondante (issue des mesures 2MASS ii) et de la distane de l'étoile.
6.1.3 Modèles utilisés
Enn, une estimation de la masse des CCs est eetuée en onsidérant des modèles d'évo-
lution orrespondant aux objets substellaires voire stellaires. Les modèles utilisés font partie
des modèles évolutifs du Groupe de Lyon, bien adaptés à l'analyse photométrique des étoiles
M tardives, des naines de types L et T et des planètes massives. Ce sont :
 le modèle de Barae et al. (1998), ou BCAH98. Il dérit dèlement la photométrie des
étoiles de faible masse, de température eetive Teff ≥ 2300 K ;
 le modèle DUSTY de Chabrier et al. (2000), ou CBAH00 DUSTY, approprié à la desrip-
tion des propriétés physiques et himiques des naines L. Ce modèle prend en ompte
la diusion par les poussières pour modéliser l'atmosphère de es objets qui ont une
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température eetive telle que 1600 K≤ Teff ≤ 2300 K ;
 le modèle COND de Chabrier et al. (2000), ou CBAH00 COND, pour dérire les objets
froids de type naine T ave une température eetive Teff ≤ 1300 K qui ont une
atmosphère omplètement vidée de poussières.
La gure 6.2 (gauhe) illustre l'évolution de la température eetive en fontion du temps
pour diérentes masses et diérents modèles atmosphériques. La gure 6.2 (droite) présente
un diagramme ouleur et magnitude, obtenu à partir des préditions de es trois modèles,
auxquels sont superposées des mesures photométriques de as de naines M, L et T.
Le modèle utilisé ii pour l'estimation des masses est le modèle COND ave un âge de
1 milliard d'années, ordre de grandeur pour les étoiles observées.
6.1.4 Limites de détetion
En imagerie, les deux paramètres-lés sont la séparation angulaire par rapport à l'étoile
entrale et le ontraste entre l'étoile et un éventuel ompagnon. En supposant onnue la
magnitude absolue de l'étoile et via des modèles substellaires, on peut déduire la masse d'un
éventuel ompagnon à partir du ontraste. Les limites de détetion nales se situeront don
dans l'espae des paramètres (Masse, Séparation), la séparation pouvant être spatiale si la
distane entre l'étoile et l'observateur est onnue.
Considérons le as de poses faites en mode oronographique. Pour déterminer les limites
de détetion, une première étape onsiste à onsidérer l'évolution du bruit en fontion de la
séparation angulaire : on aura ainsi aès au ontraste (diérene de magnitude) atteignable
en fontion de ette séparation. Diérentes ontributions au bruit dominent suivant la sépa-
ration : aux très faibles séparations, l'eet du masque est prédominant, pour des séparations
intermédiaires 'est le bruit de spekle qui prédomine (les gures de spekle se superposant
pour former l'image ont des diérenes résiduelles, la orretion d'optique adaptative ne pou-
vant pas être parfaite). Enn, pour des séparations plus grandes, 'est le bruit de leture qui
prédomine ; il est indépendant de la séparation, si bien qu'on obtient un plateau. On peut
noter qu'il existe d'autres bruits, omme le bruit de fond de iel par exemple, mais ils sont
négligeables devant les préédents.
Pour mesurer l'évolution du bruit en fontion de la séparation, on peut envisager diérents
modes opératoires :
• limite en ligne : on dénit des boîtes que l'on déplae le long d'un segment de droite
partant de l'étoile ; pour haque position, le bruit est mesuré omme étant l'éart-type du
ux ontenu dans la boîte ; un problème ave ette méthode est que dans les endroits de forte
variation de la PSF, l'éart-type est plus grand que le bruit, puisqu'il prend aussi en ompte
la pente de la PSF ;
• limite en ligne ave soustration de PSF : une amélioration onsiste à soustraire la PSF
de l'image. L'eet est partiulièrement visible pour les petites séparations, là où la PSF varie
le plus rapidement ;
• limite azimutale : une autre façon de proéder est de mesurer, pour haque position le
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long d'un segment partant de l'étoile, l'éart-type du ux dans un ar de erle (d'une ertaine
épaisseur) entré sur e segment, et délimité par deux autres segments en évitant les zones ou
se trouvent des CCs, les aigrettes ou d'autres artéfats.
La limite azimutale donne en prinipe de meilleurs résultats. A titre d'exemple, sur la
gure 6.3 sont représentées les limites de détetion en terme de ontraste (diérene de ma-
gnitude), de magnitude relative atteignable (en supposant onnue la magnitude relative de
l'étoile), et de magnitude absolue atteignable (en supposant onnue en plus la distane de
l'étoile). J'ai utilisé pour ela des programmes érits par Gaël Chauvin (2003). Les 3 limites
de détetion expliquées i-dessus sont représentées.
Fig. 6.3  Exemple de limites de détetion en imagerie obtenues ave une étoile observée ave
NACO. Haut : limites de détetion en terme de ontraste (diérene de magnitude). Centre : en terme
de magnitude relative atteignable (en supposant onnue la magnitude relative de l'étoile). Bas : en
terme de magnitude absolue atteignable (en supposant onnue en plus la distane de l'étoile).
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Fig. 6.4  Limites de détetion attendues ave PUEO (haut) et NACO (bas).
Sur la gure 6.4 sont représentées les limites de détetion attendues ave PUEO (haut) et
NACO (bas) pour une étoile de magnitude K = 5, ave un ltre K, un temps de pose de 15
minutes, de bonnes onditions d'observations (seeing de 0,6 et masse d'air de 1,2). Les lignes
basses/pointillés et hautes/pleines orrespondent respetivement au mode saturé/oronographique
et au mode d'imagerie lassique (pose direte, non saturée/sans masque). Les magnitudes ab-
solues attendues pour un ompagnon naine brune sont dérivés du modèle COND, et les limites
orrespondantes sont reportées en onsidérant une étoile-hte située à 10 p. Pour une étoile-
hte située à 50 p, les magnitudes attendues seraient déalées d'environ 3,5 mag. Ainsi, on
voit que seul le domaine des naines brunes peut être exploré dans le as des naines A et F.
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6.2 Observations au CFHT
6.2.1 Stratégie d'observation
Les étoiles de l'hémisphère nord ont été observées ave PUEO au CFHT, ave de très longs
temps de pose (images saturées) pour atteindre de hauts ontrastes. Des poses non saturées
ont aussi été aquises. Plus préisément, la stratégie d'observation a été la suivante :
• une série de poses non saturées sur l'étoile, ave pour ela un ltre à bande étroite. Sept
positions diérentes de l'étoile sur le déteteur ont été onsidérées, an d'obtenir le fond de
iel en eetuant la médiane des images. Ces poses servent à obtenir la PSF et à mesurer la
séparation angulaire et le ontraste d'un éventuel CC visible sur es poses ;
• une seule pose non saturée sur l'étoile (ltre à bande étroite). Cette pose sert à déterminer
la position préise de l'étoile sur la pose suivante saturée, an de mesurer la séparation d'un
éventuel CC visible seulement sur es poses saturées. Elle n'a été réalisée que durant les
observations de juin 2004. Pour les observations de janvier 2005, la séparation a été mesurée
en onsidérant les baryentres de l'étoile et des CCs.
• une série de poses saturées sur l'étoile an de déteter de faibles CCs, ave un ltre à
bande large si l'étoile n'était pas trop brillante (V>5), à bande étroite sinon. Cinq positions
diérentes de l'étoile sur le déteteur ont été onsidérées, an de s'aranhir de défauts du
déteteur (pixels défetueux par exemple) en eetuant la médiane de es poses.
• une pose non saturée sur l'étoile, similaire à elle i-dessus, par séurité.
• une série de poses sur le iel, de même durée et ave le même ltre que la série de poses
saturées sur l'étoile, an de orriger ette dernière du fond de iel.
6.2.2 Observations eetuées
Trois missions ont été réalisées au CFHT. Lors de la première (01/2003) auune observation
n'a pu être eetuée, à ause des mauvaises onditions météorologiques. Les poses (Tab 6.2,
6.3 et 6.4) ont été obtenues durant les deux autres missions (06/2004 et 01/2005) ; la deuxième
a été assurée par Guillaume Montagnier qui en a eetué une partie de la rédution.




HD5448 A5V 3.86 41.8 -24.0 153 37 Brγ janv 05
HD16895 F7V 4.10 11.2 -9.1 334 -90 Brγ janv 05
HD25457 F5V 5.38 19.2 -36.3 151 -252 Brγ janv 05
HD25490 A1V 3.91 39.6 -32.4 6 -2 Brγ janv 05
HD25867 F1V 5.21 27.6 -16.3 -94 5 FeII janv 05
HD25998 F7V 5.52 21.3 -9.5 164 -204 FeII janv 05
Tab. 6.2  Poses eetuées ave PUEO au CFHT.
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HD27819 A7V 4.80 44.7 -21.2 110 -34 Brγ janv 05
HD28910 A8V 4.65 46.8 -21.0 104 -26 Brγ janv 05
HD28910 A8V 4.65 46.8 -21.0 104 -26 FeII janv 05
HD30652 F6V 3.19 8.0 -22.5 463 12 FeII janv 05
HD31295 A0V 4.64 37.0 -19.6 40 -128 FeII janv 05
HD33564 F6V 5.08 21.0 23.1 -79 161 Brγ janv 05
HD37594 A8V 5.99 41.4 -17.1 -4 2 Brγ janv 05
HD43042 F6V 5.20 21.1 1.5 -96 -182 FeII janv 05
HD43378 A2V 4.44 45.7 19.7 -4 24 Brγ janv 05
HD48097 A2V 5.20 42.7 6.6 7 -87 H janv 05
HD56537 A3V 3.58 28.9 13.8 -46 -38 Brγ janv 05
HD58946 F0V 4.16 18.5 22.0 159 194 Brγ janv 05
HD68146 F7V 5.53 22.5 11.0 -251 58 Brγ janv 05
HD69897 F6V 5.13 18.1 31.1 -18 -376 Brγ janv 05
HD71155 A0V 3.91 38.3 19.3 -66 -24 FeII janv 05
HD73262 A1V 4.14 54.9 26.7 -70 -7 Brγ janv 05
HD75332 F7V 6.22 28.7 39.0 -62 -85 Kp janv 05
HD79439 A5V 4.80 36.3 43.3 49 60 Brγ janv 05
HD80290 F3V 6.14 29.0 44.6 -35 145 FeII janv 05
HD80290 F3V 6.14 29.0 44.6 -35 145 Brγ janv 05
HD90089 F2V 5.25 21.5 33.5 -79 20 Brγ janv 05
HD91480 F1V 5.16 26.5 52.2 66 37 Brγ janv 05
HD92769 A4V 5.51 45.5 62.0 -100 -49 Brγ janv 05
HD95418 A1V 2.34 24.3 55.4 82 34 Brγ janv 05
HD97603 A4V 2.56 17.7 67.4 143 -130 Brγ janv 05
HD102124 A4V 4.84 36.6 65.7 60 -23 Brγ janv 05
HD102647 A3V 2.14 11.1 71.1 -499 -114 FeII janv 05
HD103928 A9V 6.42 47.4 78.2 -108 -62 Brγ janv 05
HD106591 A3V 3.32 25.0 59.9 104 8 Brγ janv 05
HD110411 A0V 4.88 36.9 72.8 83 -90 Brγ janv 05
HD111456 F5V 5.83 24.2 57.2 108 -31 Brγ janv 05
HD124850 F7V 4.07 21.4 50.5 -26 -420 FeII juin 04
HD126248 A5V 5.10 46.4 58.8 -78 6 H juin 04
HD126248 A5V 5.10 46.4 58.8 -78 6 H janv 05
HD126248 A5V 5.10 46.4 58.8 -78 6 FeII janv 05
HD126248 A5V 5.10 46.4 58.8 -78 6 Brγ janv 05
Tab. 6.3  Poses eetuées ave PUEO au CFHT (suite).
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HD126660 F7V 4.04 14.6 59.8 -236 -399 Brγ janv 05
HD128167 F3V 4.47 15.5 66.8 188 133 Brγ janv 05
HD134083 F5V 4.93 19.7 59.0 185 -164 H juin 04
HD146514 A9V 6.18 47.6 30.9 39 7 H juin 04
HD146514 A9V 6.18 47.6 30.9 39 7 Brγ janv 05
HD154431 A5V 6.08 54.1 35.9 -61 -6 H juin 04
HD161868 A0V 3.75 29.1 14.8 -23 -75 FeII juin 04
HD173667 F6V 4.19 19.1 10.0 -9 -336 FeII juin 04
HD180777 A9V 5.11 27.3 25.5 52 -120 H juin 04
HD185395 F4V 4.49 18.6 13.8 -8 263 FeII juin 04
HD192425 A2V 4.94 47.1 -11.0 56 58 Kp juin 04
HD197950 A8V 5.59 42.6 14.8 25 35 H juin 04
HD212061 A0V 3.86 48.4 -46.2 129 9 FeII juin 04
HD213558 A1V 3.76 31.4 -6.5 137 17 Kp juin 04
HD215648 F7V 4.20 16.2 -40.5 233 -492 FeII juin 04
HD215648 F7V 4.20 16.2 -40.5 233 -492 Brγ janv 05
HD215648 F7V 4.20 16.2 -40.5 233 -492 FeII janv 05
HD215648 F7V 4.20 16.2 -40.5 233 -492 Paβ janv 05
HD219080 F0V 4.53 24.5 -10.2 90 96 Brγ janv 05
HD222603 A7V 4.49 30.9 -56.7 -130 -155 FeII janv 05
Tab. 6.4  Poses eetuées ave PUEO au CFHT (suite).
6.2.3 Résultats obtenus
Les CCs détetés, ainsi que leur aratérisation (la méthode utilisée est exposée i-dessus),
gurent dans les tableaux 6.5 et 6.6. Les as où les CCs étaient détetables seulement sur les
poses saturées sont repérés omme étant de type S, les autres de type NS. Le modèle utilisé
pour l'estimation des masses est le modèle COND ave un âge de 1 milliard d'années, ordre
de grandeur pour les étoiles observées.
Les images orrespondantes se trouvent dans les gures 6.5 et 6.6, les CCs étant entourés
par un erle. La tahe diuse en haut à droite de l'étoile (séparation angulaire d'environ 12,
apparaît ave tous les ltres) et la tahe plus ompate en bas à gauhe de l'étoile (séparation
angulaire d'environ 1, apparaît ave le ltre FeII) sont des réexions parasites dues aux ltres.
Comme nous ne disposons pas de poses à une époque qui soit diérente et telle qu'elle
permette la onrmation des andidats détetés (un à deux ans d'éart sont souvent néessaires
vus les mouvements propres), les inertitudes n'ont pas été déterminées dans le détail (par
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exemple en onsidérant les images brutes). Nous avons ainsi utilisé des valeurs onservatives :
la préision adoptée sur la mesure de la séparation angulaire, qui au demeurant dépend de
la longueur d'onde onsidérée, est de 50 mas, la préision sur la mesure du ontraste est
évaluée à typiquement 0,2 mag. Comme la préision des magnitudes du atalogue 2MASS
est de 0,03 mag, la préision sur la magnitude absolue des CCs est typiquement de 0,2 mag.
La préision des parallaxes mesurées par Hipparos étant généralement meilleure que 1 mas,
la préision relative sur la séparation projetée est typiquement de 5%. L'inertitude sur la
masse déduite des modèles d'évolution est diile à quantier : interviennent la pertinene
du modèle utilisé, l'âge adopté... En onsidérant les résultats obtenus ave diérents modèles
et en tenant ompte de l'inertitude portant sur la magnitude absolue, on trouve que ette
dernière est négligeable, et que l'ordre de grandeur de l'inertitude sur la masse est de 20%.
Etoile run ltre type séparation ontraste magnitude séparation masse
angulaire absolue projetée
() (magnitude) (UA) (MJup)
(± 50 mas) (± 0,2 mag) (± 0,2 mag) (± 5%) (± 20%)
HD005448 janv 05 Brγ S 22.05 11.7 12.2 922 61
HD005448 janv 05 Brγ S 8.75 12.8 13.4 365 46
HD005448 janv 05 Brγ S 28.75 8.6 9.1 1202 113
HD016895 janv 05 Brγ S 20.55 3.3 5.7 231 200
HD025490 janv 05 Brγ S 11.50 9.9 10.7 457 79
HD025490 janv 05 Brγ S 16.15 6.0 6.7 640 174
HD025867 janv 05 FeII S 16.40 10.2 12.5 453 59
HD025867 janv 05 FeII S 22.60 8.6 10.9 625 78
HD025867 janv 05 FeII S 25.50 11.1 13.4 703 47
HD025998 janv 05 FeII S 9.40 9.2 12.1 201 64
HD025998 janv 05 FeII S 11.05 12.1 15.0 235 32
HD027819 janv 05 Brγ S 10.15 6.0 7.2 447 163
HD030652 janv 05 FeII S 23.10 11.4 13.6 185 44
HD043042 janv 05 FeII NS 9.15 4.3 6.5 194 188
HD048097 janv 05 H S 22.10 11.0 12.9 944 53
HD048097 janv 05 H S 20.40 11.9 13.8 872 42
HD048097 janv 05 H S 15.10 10.8 12.7 645 55
HD048097 janv 05 H S 19.20 12.9 14.8 820 33
HD048097 janv 05 H S 17.70 11.5 13.5 756 46
HD048097 janv 05 H S 22.50 12.9 15.0 961 32
Tab. 6.5  Candidats ompagnons obtenus ave PUEO au CFHT.
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Etoile run ltre type séparation ontraste magnitude séparation masse
angulaire absolue projetée
() (magnitude) (UA) (MJup)
(± 50 mas) (± 0,2 mag) (± 0,2 mag) (± 5%) (± 20%)
HD056537 janv 05 Brγ S 9.90 2.7 3.9 286 248
HD056537 janv 05 Brγ S 12.55 9.7 10.9 363 76
HD058946 janv 05 Brγ NS 1.30 3.5 5.1 24 216
HD068146 janv 05 Brγ S 13.90 9.5 12.1 312 62
HD073262 janv 05 Brγ NS 2.65 5.6 5.9 146 197
HD080290 janv 05 FeII NS 5.70 2.6 5.4 166 217
HD080290 janv 05 Brγ NS 5.65 2.4 5.1 164 217
HD090089 janv 05 Brγ S 13.80 5.0 7.6 297 153
HD092769 janv 05 Brγ NS 22.75 5.5 7.3 1034 160
HD126248 juin 04 H S 23.30 9.3 10.9 1081 79
HD126248 juin 04 H NS 3.45 5.7 7.3 159 167
HD126248 janv 05 H S 23.30 9.1 10.7 1081 83
HD126248 janv 05 H NS 3.45 5.6 7.2 159 169
HD126248 janv 05 FeII NS 3.45 5.6 7.2 159 169
HD126248 janv 05 Brγ NS 3.40 5.4 6.9 158 171
HD146514 juin 04 H S 6.65 9.7 11.7 317 69
HD146514 janv 05 Brγ S 6.70 9.4 11.3 318 71
HD154431 juin 04 H S 11.55 12.9 15.0 624 31
HD161868 juin 04 FeII S 21.45 12.8 14.1 623 39
HD173667 juin 04 FeII S 13.50 9.6 11.5 258 71
HD173667 juin 04 FeII S 15.50 12.7 14.5 296 35
HD180777 juin 04 H S 12.00 12.8 14.8 327 33
HD185395 juin 04 FeII S 2.50 4.5 6.9 46 177
HD192425 juin 04 Kp S nombreux
HD197950 juin 04 H S 19.20 12.7 14.7 817 34
HD215648 juin 04 FeII S 11.20 5.2 7.2 182 170
HD215648 janv 05 Brγ NS 11.15 4.7 6.6 181 177
HD215648 janv 05 FeII NS 11.20 5.5 7.5 182 162
HD215648 janv 05 Paβ NS 11.30 5.2 7.5 183 177
Tab. 6.6  Candidats ompagnons obtenus ave PUEO au CFHT (suite).
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Fig. 6.5  Candidats ompagnons ave PUEO au CFHT : images obtenues en mode saturé. De haut
en bas, de gauhe à droite : HD05448 (S, Brγ), HD16895 (NS, Brγ), HD25490 (S, Brγ), HD25867
(S, FeII), HD25998 (S, FeII), HD27819 (S, Brγ), HD30652 (S, FeII), HD43042 (NS, FeII), HD48097
(S, H), HD56537 (S, Brγ), HD58946 (NS, Brγ), HD68146 (S, Brγ), HD73262 (S, Brγ), HD80290
(NS, Brγ), HD80290 (NS, FeII), HD90089 (S, Brγ), HD92769 (NS, Brγ). La tahe diuse en haut à
droite de l'étoile est due à une réexion parasite.
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Fig. 6.6  Candidats ompagnons ave PUEO au CFHT : images obtenues en mode saturé. De haut en
bas, de gauhe à droite : HD126248 (S, H, 04), HD126248 (S, H, 05), HD126248 (S, H, 04), HD126248
(NS, Brγ, 05), HD126248 (NS, FeII, 05), HD146514 (S, H), HD154431 (S, H), HD161868 (S, FeII),
HD173667 (S, FeII), HD180777 (S, H), HD185395 (S, FeII), HD192425 (NS, Brγ), HD197950 (S,
H), HD215648 (S, FeII), HD215648 (NS, FeII), HD215648 (NS, Paβ), HD215648 (S, Brγ). La tahe
diuse en haut à droite de l'étoile est due à une réexion parasite.
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6.3 Observations au VLT
6.3.1 Stratégie d'observation
Les étoiles de l'hémisphère sud ont été observées ave NACO au VLT, ave un oronographe
pour atteindre de hauts ontrastes. Des poses hors masque (sans masque oronographique)
ont aussi été aquises. Plus préisément, la stratégie d'observation a été la suivante :
• des poses en mode oronographique sur l'étoile (1 position) pour déteter de faibles CCs.
• des poses sur l'étoile, hors masque et non saturées, pour d'une part obtenir la PSF,
et d'autre part mesurer la séparation angulaire et le ontraste d'un éventuel CC visible sur
es poses. Cinq positions diérentes de l'étoile sont réalisées pour déterminer le fond de iel.
De plus, la pose eetuée dans la première position, la même que sur les poses en mode
oronographique, permet de déterminer la position de l'étoile sur es dernières, et ainsi de
déterminer préisément la séparation d'éventuels CCs.
• des poses sur le iel, ave le même temps de pose total que pour la séquene en mode
oronographique, an de orriger es dernières du fond de iel.
6.3.2 Observations eetuées
Une seule mission a été réalisée ave NACO pour e programme, 3 nuits en novembre
2005 (run 076.C-0270) ; 26 séquenes ont été eetuées, sur 22 étoiles ; 25 % du temps a
été perdu pour des raisons tehniques et météorologiques. Les aratéristiques des étoiles
observées gurent dans le tableaux 6.7 et 6.8.




HD2834 A0V 4.76 52.7 -68.5 141 20 Ks
HD3003 A0V 5.07 46.5 -54.4 86 -50 Ks
HD4293 A7V 5.94 66.6 -74.9 -89 -96 Ks
HD10939 A1V 5.04 57.0 -62.0 126 59 Ks
HD14943 A5V 5.90 61.3 -60.5 22 66 Ks
HD16555 A6V 5.30 44.5 -57.9 111 1 J
HD16555 A6V 5.30 44.5 -57.9 111 1 Ks
HD16754 A2V 4.74 39.8 -62.9 92 -15 Ks
HD20888 A3V 6.03 58.0 -44.6 57 13 Ks
HD21882 A5V 5.76 62.3 -54.2 -60 -1 J
HD21882 A5V 5.76 62.3 -54.2 -60 -1 Ks
Tab. 6.7  Poses eetuées ave NACO au VLT.
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HD29875 F2V 4.44 20.1 -41.3 -141 -75 Ks
HD31746 F3V 6.11 30.9 -38.0 101 68 Ks
HD32743 F2V 5.37 26.2 -37.5 -44 27 J
HD32743 F2V 5.37 26.2 -37.5 -44 27 Ks
HD41742 F4V 5.93 27.0 -26.6 -80 254 Ks
HD43940 A2V 5.88 62.1 -22.2 -6 -23 Ks
HD49095 F7V 5.92 24.3 -14.8 -205 -304 Ks
HD50445 A3V 5.94 55.1 -15.3 -40 -59 Ks
HD68456 F5V 4.74 21.4 -15.0 -155 -298 Ks
HD75171 A9V 6.03 60.6 -14.2 -64 104 Ks
HD197692 F5V 4.13 14.7 -36.1 -51 -157 Ks
HD213398 A1V 4.29 45.5 -60.0 60 -19 J
HD213398 A1V 4.29 45.5 -60.0 60 -19 Ks
HD220729 F4V 5.53 32.0 -60.5 33 130 Ks
HD224392 A1V 5.00 48.7 -52.3 79 -61 Ks
Tab. 6.8  Poses eetuées ave NACO au VLT (suite).
6.3.3 Résultats obtenus
Les CCs détetés, ainsi que leur aratérisation, gurent dans le tableau 6.9. Le modèle
utilisé pour l'estimation des masses est le modèle COND ave un âge de 1 milliard d'années.
Les images orrespondantes se trouvent dans la gure 6.7, les CCs étant entourés par un erle.
Là enore, nous ne disposons pas de poses à une époque qui soit diérente et telle qu'elle
permette la onrmation des andidats détetés, et les inertitudes n'ont pas été déterminées
dans le détail. Nous avons ainsi utilisé des valeurs onservatives : 25 mas pour la séparation
angulaire, 0,2 mag pour le ontraste. De même que préédemment, omme la préision des
magnitudes du atalogue 2MASS est de 0,03 mag, la préision sur la magnitude absolue
des CCs est typiquement de 0,2 mag. La préision des parallaxes mesurées par Hipparos
étant généralement meilleure que 1 mas, la préision relative sur la séparation projetée est
typiquement de 5%. Et à nouveau, l'inertitude sur la masse déduite des modèles d'évolution
est diile à quantier : interviennent la pertinene du modèle utilisé, l'âge adopté... En
onsidérant les résultats obtenus ave diérents modèles et en tenant ompte de l'inertitude
portant sur la magnitude absolue, on trouve que ette dernière est négligeable, et que l'ordre
de grandeur de l'inertitude sur la masse est de 20%.
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Etoile ltre séparation ontraste magnitude séparation masse
angulaire absolue projetée
() (magnitude) (UA) (MJup)
(± 25 mas) (± 0,2 mag) (± 0,2 mag) (± 5%) (± 20%)
HD14943 Ks 2.29 5.1 6.6 140 177
HD16555 Ks 4.81 11.8 13.1 214 50
HD20888 Ks 4.89 3.8 5.3 300 222
HD21882 Ks 5.34 13.2 14.4 332 35
HD29875 Ks 7.08 4.0 6.2 143 189
HD29875 Ks 7.48 4.1 6.3 151 186
HD32743 Ks 12.18 7.3 9.6 319 101
HD32743 Ks 12.24 8.9 11.2 321 74
HD32743 Ks 15.61 11.0 13.3 409 47
HD32743 Ks 15.53 11.2 13.5 407 44
HD41742 Ks 7.43 10.7 13.3 201 47
HD41742 Ks 5.83 1.7 4.3 157 237
HD49095 Ks 8.77 13.4 16.1 213 25
HD49095 Ks 1.31 4.8 7.5 31.9 155
HD49095 Ks 1.29 5.1 7.8 31.3 147
HD50445 Ks nombreux
HD68456 Ks 5.42 12.0 14.0 116 39
HD75171 Ks 14.18 12.4 14.0 860 39
HD213398 Ks 9.35 13.1 14.1 425 38
HD220729 Ks 0.49 4.4 6.4 16.0 183
HD224392 Ks 13.15 9.2 10.5 641 82
HD224392 Ks 12.43 12.5 13.9 605 41
Tab. 6.9  Candidats ompagnons obtenus ave NACO au VLT.
Les images orrespondantes se trouvent dans la gure 6.7.
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Fig. 6.7  Candidats ompagnons ave NACO au VLT : images obtenues en mode oronographique,
ave le ltre Ks et la améra S27. De haut en bas, de gauhe à droite : HD14943, HD16555, HD20888,
HD21882, HD29875, HD32743, HD32743, HD41742, HD49095, HD49095, HD50445, HD68456,
HD75171, HD213398, HD220729, HD224392.
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6.4 Bilan
Au total, 41 CCs ont été détetés autour de 26 étoiles sur 53 observées ave PUEO. Ave
NACO, 21 CCs ont été détetés autour de 14 étoiles sur 22 observées. Les ontrastes maximums
et séparations angulaires minimums des CCs détetés sont de 12,9±0,2 et (1,30±0,05) pour
les étoiles observées ave PUEO, et de 13,4±0,2 et (0,460±0,025) pour les CCs détetés ave
NACO.
Les masses (ave un modèle COND à un milliard d'années) et distanes minimums des
CCs détetés sont de (31±6) MJup et (24±1) UA pour les étoiles observées ave PUEO, et
de (25±5) MJup et (16±1) UA pour le as de NACO. S'ils sont physiquement liés à l'étoile
observée, 20 CCs observés ave PUEO et 11 ave NACO auraient ainsi une masse inférieure à
75 MJup, et seraient don des naines brunes ; de plus, 13 CCs observés ave PUEO et 9 ave
NACO auraient une masse inférieure à 50 MJup.
Pour savoir si les CCs détetés sont réellement liés à l'étoile-ible ou bien ne sont que le
résultat d'un eet de projetion, un test onsiste à eetuer des observations à des époques
diérentes : si le CC s'est déplaé ave le même mouvement propre que l'étoile (sans te-
nir ompte d'un mouvement gravitationnel s'il est bien lié), alors le lien physique est réel.
Malheureusement, auun CC déteté ii n'a pu être onrmé de la sorte. De nombreux CCs
pourraient n'être que le résultat d'eets de projetion, ave une probabilité d'autant plus
grande que l'étoile-ible est prohe du plan galatique (latitude galatique faible, typique-
ment inférieure à 15 degrés) ou bien se trouve prohe d'un amas d'étoiles. Certains ont été
observés ave PUEO lors des missions de juin 2004 et janvier 2005, mais le mouvement propre
de l'étoile-ible était trop petit par rapport à la résolution de l'instrument pour eetuer un
test signiatif.
Par ailleurs, une meilleure aratérisation d'un CC onsiste à déterminer sa magnitude
absolue dans diérentes bandes de longueur d'onde. On peut ensuite omparer es magnitudes
aux résultats attendus ave diérents modèles d'évolution. C'est le as de 4 étoiles observées
ave PUEO : sur la gure 6.8, on peut omparer la position des CCs observés dans les bandes
H et K par rapport aux modèles DUSTY et COND ave un âge de 1 milliard d'années : seul le
CC déteté autour de HD146514 pourrait orrespondre à l'un de es modèles, mais il s'agirait
du modèle DUSTY plutt que du modèle COND attendu autour des étoiles appartenant à la
séquene prinipale. Les 3 autres appartiennent au domaine stellaire.
Ainsi, en imagerie direte, de nombreux andidats naines brunes ont été détetés et une
première aratérisation de es CCs, assez sommaire, a été eetuée. Mais il faut enore onr-
mer es CCs en les observant à nouveau, an de tester leur lien physique ave l'étoile observée,
et obtenir des poses dans diérentes bandes de longueur d'onde an de mieux aratériser les
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Fig. 6.8  Position de 4 des andidats ompagnons observés dans les bandes H et K par rapport aux
modèles DUSTY et COND ave un âge de 1 milliard d'années.
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Conlusions et perspetives
Les travaux de reherhe présentés dans e manusrit s'insèrent dans le adre de la re-
herhe de planètes extrasolaires et se foalisent sur la reherhe de planètes et de naines
brunes autour d'un éhantillon limité en volume d'étoiles naines de type spetral A et F, ave
une nouvelle méthode de mesure des vitesses radiales, ainsi qu'en imagerie à haut ontraste
et haute résolution angulaire.
Travail eetué.
Au ours de es reherhes, je me suis onentré en partiulier sur la nouvelle méthode
de mesure de vitesses radiales exposée dans e manusrit, que j'ai développée dans le as
des étoiles haudes (type spetral A et F), testée puis appliquée aux étoiles de l'éhantillon,
observées ave ELODIE (OHP) et HARPS (La Silla). J'ai également développé de premiers
diagnostis spéiques pour e type d'étoiles, dont une partie est le siège de pulsations, ainsi
qu'une méthode permettant de démêler les variations de vitesse radiale d'origine intrinsèque
et Képlérienne. Ces diagnostis sont enore exploratoires et devront être approfondis.
Par ailleurs, j'ai aussi onduit ette reherhe en imagerie direte à haute résolution an-
gulaire et haut ontraste ave les instruments d'optique adaptative PUEO (CFHT) et NACO
(VLT). Dans e domaine, j'ai pu reprendre des méthodes déjà utilisées.
Mon travail a de plus onsisté à dénir l'éhantillon d'étoiles sur lequel sont menées es
reherhes, à prendre en harge l'obtention des données (rédation des demandes de temps,
missions d'observations), à réer et gérer les bases de données orrespondantes, à traiter es
données puis les analyser en utilisant les outils que j'avais développés si néessaire, et enn à
assurer la diusion des résultats obtenus en rédigeant des artiles dans une revue à omité de
leture : bref, pour ainsi dire toute la haîne allant des soures aux onlusions. Bien entendu,
des ollaborations sont intervenues aux diérentes étapes de ette haîne.
Résultats obtenus.
Conernant la méthode des vitesses radiales, es reherhes ont abouti, ave ELODIE
et plus d'une entaine d'étoiles étudiées pendant presque 3 ans, à la déouverte de deux
planètes, HD33564b autour d'une étoile F6V et une planète non enore publiée autour d'une
étoile F4V, ainsi que d'une naine brune autour d'une étoile A9V pulsante. Elles ont aussi
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onrmé l'existene d'une planète autour de Tau Boo (étoile F7V). Ave HARPS et également
plus d'une entaine d'étoiles étudiées mais sur une plage de temps beauoup plus réduite (les
observations ont réellement débuté il y a moins d'un an et sont moins bien réparties), de
premiers andidats très intéressants (dont des étoiles A) ont été mis en évidene, mais plus
de mesures sont néessaires pour les onrmer. Les préisions atteintes ave HARPS, 3 à 5
fois meilleures qu'ave ELODIE, permettent de vraiment sonder le domaine planétaire pour
les étoiles A.
La diversité des vitesses de rotation projetées et de la rihesse en raies des spetres des
étoiles naines A et F entraîne une grande diversité des préisions de mesure de vitesse radiale,
si bien qu'il est diile de tirer des onlusions onernant la statistique de l'existene de
planètes d'une ertaine gamme de masse (et de période) autour de es étoiles. Tout au moins
pouvons-nous dire que des planètes ont été détetées autour de 3 des 56 étoiles F observées
ave ELODIE (P ≤ 900 j), e qui orrespondrait à une probabilité de présene de planètes de
e type autour d'étoiles F d'au moins 5-6% i.e. similaire au as des étoiles plus tardives. Quant
aux Jupiters hauds (Mp ≥ 0, 5 MJup et P ≤ 10 j), un seul as a été déteté (elui de Tau
Boo) parmi les 56 étoiles F observées ave ELODIE, e qui orrespondrait à une probabilité
de 1-2%, là enore similaire au as des étoiles plus tardives. Cependant, le nombre d'étoiles
observées et de détetions est enore bien peu élevé pour eetuer de telles statistiques. Quant
aux étoiles A observées ave ELODIE, les préisions ne sont pas susantes pour permettre de
telles onsidérations. Les reherhes menées ave HARPS (et bientt SOPHIE) le permettront,
mais elles ne sont pas à un stade susamment avané pour le moment.
S'il n'est pour l'instant pas possible de tirer de onlusion sur le(s) sénario(s) de formation
de planètes et de naines brunes ompagnons d'étoiles naines de type spetral A et F, il faut
ependant noter que les ompagnons détetés et aratérisés ont une grande masse (3, 4, 9 et
25 MJup), e qui va dans le sens des sénarios de formation planétaire atuels qui prédisent
des masses de planètes formées plus grandes que dans le as des étoiles de type solaire ou
plus tardives. Un plus grand nombre de détetions permettra vraiment de tester l'assertion
suivante : plus la masse de l'étoile-hte est grande, plus la masse des planètes géantes orbitant
autour de ette étoile est grande.
En imagerie direte, omplémentaire de la méthode préédente ar sensible à de plus
grandes séparations, de nombreux andidats naines brunes ont été détetés. J'ai eetué
une première aratérisation, assez sommaire, de es andidats ompagnons. Il faut enore
onrmer es andidats en les observant à nouveau, an de tester leur lien physique ave
l'étoile observée. Une aratérisation plus ne des andidats onrmés sera alors eetuée.
Par ailleurs, ette étude permettra de tester la orrélation entre la binarité de l'étoile-hte et
la présene et les propriétés des planètes autour de es étoiles. On peut déjà noter que les
étoiles HD33564 hébergeant une planète et HD180777 une naine brune, toutes deux détetées
ave ELODIE, sont des étoiles simples.
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Perspetives.
Ce programme de reherhes systématiques de planètes et naines brunes autour de naines
A et F omporte de nombreuses perspetives.
Tout d'abord, un approfondissement des diagnostis de variation du prol des raies est
néessaire. Les diérentes voies explorées pour diagnostiquer voire aratériser es variations,
dans le adre de l'utilisation de la méthode des vitesses radiales, sont enore à aner, et à
diversier si possible. C'est une tâhe importante, ar de nombreuses étoiles A tardives et
F préoes subissent des pulsations et peuvent aussi être le siège d'une ativité magnétique,
aetant la surfae stellaire et le alul des vitesses radiales.
Ainsi, modéliser l'eet des pulsations sur le spetre d'étoiles, en partiulier de naines A
tardives et F préoes, permettra de mieux diagnostiquer l'existene de pulsations, voire de
orriger - au moins en partie - les vitesses radiales de leurs eets. Il existe de nombreuses
diultés, liées notamment à la diversité des modes de pulsations pouvant exister, voire
à leur éventuelle superposition. C'est pourquoi nous nous sommes limités jusqu'à présent
au diagnosti de l'existene de pulsations, et non à leur aratérisation. Cela permettrait
ependant d'explorer un domaine (masse, période) plus large pour es étoiles pulsantes, et au
passage d'améliorer la onnaissane de la physique stellaire de es étoiles.
Par ailleurs, la métalliité d'une étoile s'est trouvée être un paramètre important dans
l'existene ou non de planètes autour de elle-i. De e fait, et en vue de omparer les résultats
au as d'étoiles de type solaire, il serait intéressant de mesurer la métalliité des étoiles A-F de
notre éhantillon. Une méthode pour déterminer ette métalliité est exposée dans l'annexe D.
Par manque de temps, ette métalliité n'a pas été déterminée pour les étoiles A-F de notre
éhantillon, et 'est l'une des ouvertures possibles onernant e programme de reherhes.
Enn, e programme va se poursuivre ave HARPS et ave l'installation du spetrographe
SOPHIE à l'OHP, ainsi qu'en imagerie direte. La stratégie d'observation pourra être adaptée
en fontion des résultats obtenus et des objetifs souhaités, à savoir la aratérisation des
variations de vitesse radiale de toutes les étoiles de l'éhantillon (et non seulement un diag-
nosti), ou l'exploration des variations de vitesse du plus grand nombre possible d'étoiles pour
augmenter les hanes de déteter des planètes et des naines brunes. Un ompromis est de
toute façon à trouver, qui doit tenir ompte de la onurrene internationale dans e domaine
de reherhes, partiulièrement vive pour les étoiles de type solaire et plus tardives, mais qui
pourrait bientt touher aussi le as des naines A-F.
Lorsque la base de temps et la taille de l'éhantillon explorés seront susants, les propriétés
des planètes et naines brunes autour d'étoiles A-F pourront être étudiées d'un point de vue
statistique et omparées au as des étoiles plus froides, moins massives et plus âgées, e
qui permettra de dégager l'impat de la masse de l'étoile-hte sur le type de ompagnons
l'entourant et ontraindra les modèles dérivant les proessus à l'origine de leur formation.
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Glossaire
AO : Adaptive Optis (Optique Adaptative)
AU : Astronomial Unit (Unité Astronomique)
CC : Companion Candidate (Candidat Compagnon)
CCF : Cross Correlation Funtion (Fontion de orrélation roisée)
CFH(T) : Canada-Frane-Hawaii(Telesope)
ESA : European Spae Ageny
ESO : European Southern Observatory
ETL : Equilibre Thermodynamique Loal
EW : Equivalent Width (Largeur Equivalente)
FWHM : Full Width at Half Maximum (Largeur à mi-hauteur)
HR : Hertzsprung-Russel (diagramme de)
IR : InfraRouge
MS : Main Sequene (Séquene Prinipale)
NACO : NAOS/CONICA
OHP : Observatoire de Haute Provene
PMS : Pre-Main Sequene (pré-Séquene Prinipale)
PSF : Point Spread Funtion (Fontion d'Etalement de Point)
PUE'O : CFHT Adaptive Optis Bonnette
RV : Radial Veloity (Vitesse Radiale)
TF : Transformée de Fourier
UV : UltraViolet
VLT : Very Large Telesope
Annexes
Annexe A
Démonstrations pour le alul des
vitesses radiales
Nous démontrons ii diverses formules utilisées dans le alul des vitesses radiales exposé
dans le Chapitre 2, telles que l'expression de la variane intervenant dans le alul des vi-
tesses radiales, la valeur de l'inrément en vitesse lors des itérations, ainsi que l'inertitude
orrespondant à la vitesse nale.
Démonstration de la variane intervenant dans le alul des vitesses radiales
Nous démontrons ii l'expression de la variane σ2(ν) de Im[Cˆ(ν)] intervenant dans le
alul des vitesses radiales et des inertitudes assoiées. Comme Cˆ(νj) = e
−2iπνjλ0 vc Iˆ(νj),
nous allons déterminer σ2[Im[Cˆ(ν)]] en alulant σ2[Im[Iˆ(ν)]]. Cette variane peut s'érire :
σ2[Im(Iˆ)] = E[Im2(Iˆ)] − E[Im(Iˆ)]2, E étant l'espérane mathématique. Pour trouver l'ex-
pression de es varianes, inspirons-nous de Goodman (1985). Comme le ux lumineux reçu








où b est la fontion de blaze imposée par le réseau utilisé et x la oordonnée dans l'espae







où f est la fréquene dans l'espae de Fourier assoié à l'espae des pixels.Di orrespondant
à un spetre donné et Dr au spetre de référene, l'interspetre des distributions (équivalente
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Or la partie imaginaire de l'interspetre peut se déomposer en : Im(Iˆ) = Iˆ−Iˆ
∗
2i don
Im2(Iˆ) = 14(2|Iˆ |2 − Iˆ2 − Iˆ∗
2
) d'où E[Im2(Iˆ)] = 14(2E[|Iˆ |2]− E[Iˆ2]− E[Iˆ∗
2
]). Calulons tout
d'abord E[|Iˆ |2] :










































, Sb étant le spetre blazé, S le spetre déblazé normalisé à

















, Br = KrB et Bi = KiB.












P étant la distribution de probabilité assoiée à l'arrivée des photons sur le déteteur




Sb(x)dx = Kb, Kb étant le nombre





|TF [Sb,i(x) / bi(x)](f)|2
K2b,i
= Br|TF [Sb,i(x) / bi(x)](f)|2 = BrK2i |Sˆi(f)|2
On eetue le même raisonnement pour les autres termes, e qui donne au nal :
E[|Iˆ |2] = BrBi +BrK2i |Sˆi|2 +BiK2r |Sˆr|2 +K2rK2i |Sˆr|2|Sˆi|2
E[|Iˆ |2] = KrKi
(
B2 + (Kr +Ki)B|Sˆr|2 +KrKi|Sˆr|4
)

















|G|2 + (Kr +Ki)Re[Sˆr2G] +KrKi|Sˆr|4
)
Par ailleurs, E[Im(Iˆ)] = 12i(E[Iˆ ] − E[Iˆ∗]), et on obtient E[Iˆ ] = KrKiSˆrSˆi
∗
via le même









|Sˆr|4 + |Sˆr|4 − 2|Sˆr|4
)
= 0
Finalement, la variane reherhée est :







B + (Kr +Ki)|Sˆr(f)|2
)
−|G(f)|2 − (Kr +Ki)Re[Sˆr(f)2G(f)]
)
ave Sr le spetre de référene déblazé et normalisé à 1, Kr et Ki les nombres de photons des












Démonstration de l'inrément en vitesse et de l'inertitude sur la vitesse
On détermine la vitesse radiale en utilisant une méthode des moindres arrés non linéaire
pour déterminer itérativement la vitesse. La méthode utilisée ii, prohe de elle dérite dans
Knoehel & Von der Heide(1978), est dérite i-dessous.
Soit f˜j une fontion que l'on veut déterminer, et fj l'estimateur orrespondant. En ee-
tuant un développement limité au premier ordre, i.e. en linéarisant, on obtient





. Soit à présent la matrie (f˜j)j que l'on herhe à déterminer. On veut
don faire onverger le veteur ∆ des diérenes entre les fj et les f˜j vers le veteur nul. Si
A est la matrie (
∂fj
∂xk
)j,k et dX le veteur (dXj)j représentant le pas d'une itération visant
à faire onverger la matrie (fj)j vers (f˜j)j , alors on a après linéarisation AdX = ∆, d'où
tAAdX =t A∆, soit dX = [tAA]−1 tA∆. La variane orrespondante est σ2 = [tAA]−1. On
néglige ii les termes non diagonaux de la matrie de ovariane, ne onsidérant don que
ette variane. La valeur à minimiser pour faire onverger (fj)j vers (f˜j)j est : χ
2 =t ∆∆. La
valeur réduite orrespondante est χ2n =
t∆∆
N−k où N est le nombre de points de fréquene et k
le nombre de paramètres.
Dans le adre de la mesure de vitesse radiale, on herhe à faire onverger fj =
Im[Cˆ(νj)]
σ(νj)
vers f˜j = 0, pour haque point de fréquene νj. En eet, on a déni Cˆ au deuxième hapitre





)|Sˆr(νj)|2, où u est la vitesse à trouver et v le paramètre
libre : on herhe à faire onverger v vers u. v étant le seul paramètre libre, la matrie A se
réduit au veteur (
∂fj
∂v )j . De fj =
Im[Cˆ(νj)]
σ(νj)


















238 ANNEXE -A. DÉMONSTRATIONS POUR LE CALCUL DES VITESSES RADIALES
ar νj =
j






























Et le χ2 onsidéré est bien (à diviser par N-1 pour une valeur réduite) :








L'inrément en vitesse à appliquer à haque itération est :

























Ce sont es expressions qui ont été utilisées dans le alul des vitesses radiales lors de nos
reherhes systématiques de planètes et naines brunes autour d'étoiles A et F.
Annexe B
Estimation de la métalliité
La métalliité d'une étoile (nous entendons par-là l'abondane en fer, [Fe/H℄) s'est trouvée
être un paramètre important dans l'existene ou non de planète autour elle-i. De e fait, et
en vue de omparer les résultats au as d'étoiles de type solaire, il serait intéressant d'évaluer
la métalliité des étoiles A-F de notre éhantillon. Nous allons suivre la méthode dérite dans
Santos et al. (2000).
Pour estimer l'abondane d'un élément donné, on peut onsidérer les raies d'absorption
générées par et élément dans un spetre. Cette mesure se fait via la surfae des raies (et
don leur largeur équivalente, qui est la largeur d'une raie retangulaire ave un niveau de
ontinuum ramené à 1), qui est reliée à l'abondane de l'élément orrespondant. Malheureu-
sement, l'abondane de l'élément absorbant n'est pas le seul paramètre inuant sur la surfae
des raies : interviennent aussi la température, la pression, la gravité, la turbulene (et...), e
pour les diérentes profondeurs de l'étoile dans lesquelles se forment les raies d'absorption. Il
faut don évaluer aussi es paramètres pour les diérentes profondeurs en jeu pour pouvoir
déduire l'abondane à partir de la surfae des raies observées. Un moyen d'y parvenir est
de déterminer un modèle d'atmosphère pertinent pour l'étoile onsidérée, i.e. la variation de
la température, de la pression, de la densité de masse (et...) en fontion de la profondeur
optique.
Voyons es diérentes étapes, dans le as de la détermination de la métalliité i.e. de
l'abondane en Fe.
Détermination des largeurs équivalentes
Les raies hoisies doivent être réées par l'élément Fe, et on peut onsidérer pour e type
d'étoiles des atomes de Fe, neutres (FeI), ou des ions de Fe, ionisés une fois (FeII). Une
préférene est portée aux ions FeII, ar les raies provenant de FeI sont souvent générées hors
ETL, don le modèle d'atmosphère risque de ne pas onvenir.
Une fois identiées les raies de FeI et FeII dans le spetre de l'étoile onsidérée, on peut
mesurer leur largeur équivalente, en mesurant leur surfae. Le tableau B.1 indique les raies
séletionnées, ainsi que χL (potentiel d'ionisation) et log gf (lié aux probabilités de transition),
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Tab. B.1  Raies de FeI et FeII séletionnées pour la mesure de métalliité.
FeI FeII
λ0(A˙) χL log gf λ0(A˙) χL log gf
5044.22 2.85 -2.042 5234.63 3.22 -2.20
5247.06 0.09 -4.932 6084.11 3.20 -3.75
5322.05 2.28 -2.896 6149.25 3.89 -2.70
5806.73 4.61 -0.893 6247.56 3.89 -2.30
5852.22 4.55 -1.187 6369.47 2.89 -4.11
5855.08 4.61 -1.529 6416.93 3.89 -2.60









tirées de Gonzales & Laws (2000).
Modèle d'atmosphère
Le modèle d'atmosphère peut être déterminé en interpolant des modèles existants (e.g.
les modèles de Kuruz, 1993) ave les meilleures valeurs des paramètres atmosphériques aux-
quelles nous ayons aès. Adoptant une démarhe itérative, on peut prendre dans un premier
temps, omme valeurs initiales, les données disponibles dans la littérature, puis itérer ave les
valeurs données par le modèle interpolé préédent.
• Température eetive.
On peut prendre omme première valeur pour la température eetive, elle issue de la
relation photométrique entre B-V et Teff , en supposant une métalliité solaire (Alonso et al.
1996).
Pour les étoiles A, on pourrait aussi déterminer Teff à partir de l'ajustement des raies de
l'hydrogène ave un spetre synthétique de Kuruz. L'avantage en serait que es raies sont
peu sensibles à la métalliité et à la gravité de surfae (log g), e qui donnerait une meilleure
première valeur pour Teff .
• Masse, gravité de surfae.
Pour déterminer la gravité de surfae, on peut utiliser la relation existant entre elle-i et
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la masse de l'étoile (Santos et al. 2004).
Reste alors à déterminer la masse de l'étoile, e qui n'est pas aisé. Une façon de proéder
onsiste à déterminer tout d'abord la luminosité de l'étoile onnaissant la distane (via la
parallaxe Hipparos) et Teff : L = 4πd
2σST
4
eff où σS est la onstante de Stephen. Ensuite,
on peut utiliser des isohrones (modèles de Genève par exemple) pour en déduire la masse
de l'étoile ; es modèles néessitent la onnaissane de V, B-V, [Fe/H℄, parallaxe, orretion
bolométrique (Flower, 1996 ; donne aussi Teff) ; ils sont pertinents pour M > 0.8 M⊙.
Dans un premier temps, on peut onsidérer la masse grossière orrespondant à la valeur
mesurée de la luminosité, donnée par L ∝ M3,8±0,3 pour le domaine de masse des naines A
et F (Lampens et al. 1997).
• Miro-turbulene.
L'inuene de la miro-turbulene est faible ; on peut prendre une valeur standard d'après
des référenes bibliographiques.
• Obtention du modèle d'atmosphère par interpolation.
On interpole alors les modèles de Kuruz ATLAS9 à 72 ouhes (Kuruz 1993) ave es
valeurs de Teff , log g et miro-turbulene, pour obtenir le modèle d'atmosphère orrespondant
de l'étoile, i.e. la variation des diérents paramètres en fontion de la profondeur optique.
Métalliité
On peut ensuite utiliser le logiiel MOOG (Sneden 1973 révisé), qui alule la largeur
équivalente des raies à partir de l'équation de transfert radiatif pour le modèle onsidéré
d'atmosphère, et ompare ette largeur à la largeur mesurée sur le spetre réel ; e alul
est itéré en faisant varier l'abondane de l'élément jusqu'à obtenir des valeurs ompatibles de
largeurs de raies, et le logiiel fourni l'abondane orrespondant à la onvergene du proessus,
pour haque raie onsidérée. L'abondane retenue pour et élément est la moyenne sur les
valeurs obtenues pour toutes les raies onsidérées.
On peut ensuite itérer tout le proessus, utiliser la valeur obtenue de la métalliité pour
en déduire une meilleure estimation de Teff et un meilleur modèle d'atmosphère, puis une
meilleure estimation de la métalliité...
Par manque de temps, la métalliité des étoiles A-F de l'éhantillon n'a pas été déterminée,
et 'est l'une des ouvertures possibles onernant e programme de reherhes de planètes et
de naines brunes autour de naines A-F.
PLANÈTES ET NAINES BRUNES AUTOUR D'ÉTOILES CHAUDES
par Frank GALLAND
Résumé : Dans le adre de la reherhe de planètes extrasolaires, plus de 180
exoplanètes ont été détetées atuellement, essentiellement autour d'étoiles de type
solaire ou plus tardif. Cette thèse se foalise sur la reherhe de planètes extrasolaires
et de naines brunes autour d'étoiles naines plus haudes, de type spetral A et F.
J'ai développé une nouvelle méthode de mesure de vitesses radiales, que j'ai testée
puis appliquée lors de reherhes systématiques ave les spetrographes ELODIE et
HARPS, qui a abouti pour le moment à la déouverte de deux planètes et d'une naine
brune, et à la mise en évidene de nombreux andidats. Des résultats ont également été
obtenus pour l'étoile β-Pitoris autour de laquelle avait été déteté un disque. J'ai aussi
développé des diagnostis de la présene de pulsations ou d'ativité aetant la surfae
stellaire et les vitesses radiales mesurées. Par ailleurs, j'ai aussi onduit ette reherhe
ave une méthode omplémentaire, l'imagerie direte à haute résolution angulaire, en
utilisant les instruments PUEO et NACO. Les ompagnons andidats détetés doivent
être onrmés. Cette reherhe permettra d'établir les aratéristiques des planètes et
naines brunes autour d'étoiles A et F, et l'inuene de la masse de l'étoile-hte sur les
proessus de formation.
Mots lés : Planètes ; Naines Brunes ; Étoiles A ; Étoiles F ; Vitesses Radiales ;
Imagerie à Haute Résolution Angulaire ; Formation Planétaire.
PLANETS AND BROWN DWARFS AROUND HOT STARS
Summary : In the frame of the searh for extrasolar planets, more than 180 exo-
planets have been deteted up to now, essentially around solar or later type stars. This
thesis fouses on the searh for extrasolar planets and brown dwarfs around A and
F dwarf stars, hotter than these stars. I developped a new method for radial veloity
measurements, that I tested and applied in the frame of a survey with the spetro-
graphs ELODIE and HARPS, whih lead at the moment to the detetion of two planets
and one brown dwarf, and to numerous andidates. Results have also been obtained
on β-Pitoris around whih a dis had been disovered. I also developped diagnostis
of the presene of pulsations and ativity modifying the stellar surfae and the ra-
dial veloities measured. Besides, I also performed this searh with another method,
the diret imaging at high angular resolution, omplementary to the radial veloity
method, using the instruments PUEO and NACO. The andidate ompanions deteted
have to be onrmed. This searh will allow the araterization of planets and brown
dwarfs around A and F-type stars, and the impat of the stellar mass ont the formation
proesses.
Keywords : Planets ; Brown Dwarfs ; A Stars ; F Stars ; Radial Veloities ; High
Angular Resolution Imaging ; Planetary Formation.
